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résumé
Les premières déterminations dynamiques de la densité locale de matière datent
de 1922 (Kapteyn) et 1932 (Oort). De nombreuses autres études ont été menées depuis
et sont, pour la plupart, basées sur une mesure de la densité et de la distribution de
vitesse d’un échantillon témoin, en fonction de 1a. hauteur au-dessus du plan galactique.
Jusqu’à présent, l’une des difficultés provenait de la mauvaise qualité des mesures sur
les magnitudes apparentes, sur les magnitudes absolues (donc les distances) et sur les
vitesses.
Cette thèse est consacrée à la détermination de la densité locale de matière à
partir des nouvelles données très précises d’Hipparcos (parallaxes, positions et mouve
ments propres), jointes à des mesures de vitesses radiales (dont Coravel). Nous avons
écrit plusieurs méthodes statistiques par maximum de vraisemblance afin de détermi
ner l’échelle de hauteur d’un échantillon d’étoiles et la hauteur du Soleil. Ces méthodes
tiennent compte de la censure en magnitude apparente affectant tout échantillon réel
d’étoiles. Nous avons testé ces trois méthodes par des simulations (influence de la taille
de l’échantillon, de la magnitude limite de censure... ).
L’une d’entre elles a été appliquée à un échantillon témoin d’étoiles F disposant
des données Hipparcos. Nous avons trouvé pour cet échantillon (dont les âges sont
compris entre 1 et 4 milliards d’années) une échelle de hauteur de 165 ± 7 pc. La
hauteur du Soleil est estimée à 9 ± 4 pc. Quant à la densité locale du disque, nous
l’estimons à 0.11 — 0.12 ± 0.01 Mç/pc3.
abstract
Since the first dynamical déterminations of the local volume mass density,
performed in 1922 (Kapteyn) and in 1932 (Oort), many other studies hâve been carried
out-, most of them based on the analysis of the density and velocity distributions of
a tracer sample of stars. Up to now, the low accuracy of the apparent magnitude
measurements, of the absolute magnitudes (i.e. of the distances) and of the velocities
was a major drawback to these methods.
This thesis work is dedicated to the détermination of the local volume mass
density from the new and more accurate Hipparcos satellite’s data (parallaxes, positions
and proper motions). We hâve designed several maximum likelihood methods in order
to estimate the scale height of a tracer sample of stars together with the sun’s height.
These methods take into account the limiting apparent magnitude of the tracer samples.
We hâve tested these 3 methods using simulations (influence of the samples size and
parameters, of the magnitude censorship...).
Applying one of these methods on a sample of F stars observed by Hipparcos,
we hâve found a scale height of 165 ± 7 pc. The estimated sun’s height is 9 ± 4 pc. The
local volume mass density of the galaetic disk is 0.11 — 0.12 ± 0.01 M^/pc3.
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Chapitre 1
Introduction
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Nous nous intéressons clans cette thèse au problème de la détermination
de la densité locale de matière et de l’existence ou non de masse cachée dans le
disque galactique. Les premières études portant sur ce sujet ont été effectuées
par Ivapteyn en 1922 puis par Oort en 1932. Depuis, ce problème a fait l’ob
jet de nombreuses publications et il est reconnu difficile tant du point de vue
observationnel cpie théorique.
Traditionnellement, c’est à partir de comptages d’étoiles cpie les distribu
tions de densité sont déduites. Ces comptages sont soumis à différentes erreurs sur
la magnitude apparente, le type spectral, la classe de luminosité, la magnitude
absolue des étoiles, donc sur la détermination de leurs distances. La taille des
échantillons étudiés est également un facteur limitatif. L’apport des données de
parallaxes, positions et mouvements propres du satellite Llipparcos, jointes aux
mesures très précises de vitesses radiales (Coravel par exemple), devrait permettre
de lever cette première difficulté due aux observations.
D’un point de vue théorique, il faut cl’abord réaliser qu'on est incapable
de spécifier en détail le mouvement de chacune des quelques 1011 étoiles de la
Galaxie. De plus, il est impossible de faire des expériences permettant la mesure
directe des forces impliquées (comme lancer une particule test dans le champ
gravitationnel d’un système stellaire et observer son orbite, afin de calculer les
forces qui s’exercent sur elle, le long de sa trajectoire). On fait donc appel à
ce qu’on appelle la théorie statistique stellaire, qui consiste à utiliser pour un
échantillon d’étoiles données, l’ensemble de leurs positions et vitesses, mesurées
à une époque donnée. L’état de cet échantillon est alors décrit par la fonction
densité de phase J\x,v,t) qui vérifie l’équation de Boltzmann, (/(âf, u, t) d3xd3v
représente le nombre d’étoiles situées dans un volume de taille d3x centré en x,
ayant des vitesses comprises entre v et v -f clv).
Si on suppose que la Galaxie possède une symétrie de rotation, il est com
mode d’écrire l’équation de Boltzmann en coordonnées cylindriques galactocen-
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triques (R1 0, Z). R désigne la distance entre le centre galactique et la projection
de Tétoile dans le plan de symétrie de la Galaxie. 0 est un angle mesuré à partir
de Taxe centre galactique-Soleil, positivement dans la direction de la rotation ga
lactique, et Z est la hauteur au-dessus du plan galactique comptée positivement
vers le pôle nord galactique, (vr, vq,vz) sont les composantes de vitesses corres
pondantes. Kr, Kq, Kz sont les accélérations gravitationnelles dans les directions
R, 9, Z respectivement.
if if
Jt+VRdR
df vw
+ v’dz + {h
l ,, s df
0 + Kr)
dvR
VRVe if K df_
R dvo ' dvz
(1.1)
La connaissance de f{x, v) est liée aux composantes Kr, Kz. Cette équa
tion ne peut cependant pas être résolue en général: En effet, / a 5 variables
indépendantes (en supprimant 0), et l’équation contient 2 fonctions inconnues
Kr, I\z de 2 variables (R, Z). Une solution consiste à simplifier le problème, par
la méthode des moments : on multiplie l’équation par les composantes de vitesse
vr et vz puis on intègre les équations obtenues sur tout l’espace des vitesses
pour obtenir les équations de Jeans (celui-ci ayant été le premier à les établir en
dynamique galactique en 1919) :
„ ts _ 1 d(Rpt72rr) d(pa2Rz) p<Jq6
pRr-r dR+~z T
n K _ d{p°2zz) , 1 djRpVRz)
dz R dR
(1.3)
où p est la densité des étoiles et a est le tenseur dispersion de vitesses (c’est-à-dire
que (J2, =< ViVj >).
Le premier terme dans le membre de droite de l’équation 1.3 est dominant
pour le disque galactique, pourvu qu’on reste “assez près” du plan (cf Binney et
Tremaine 1987, ou Bahcall 1984, ou Kuijken et Gilmore 1989). Et on peut donc
négliger le second terme. En supposant en outre que la population stellaire au
voisinage du soleil, est une population isotherme, (c’est à dire que la dispersion
des vitesses cr2z est indépendante de z), cette équation se réduit à:
Kz = <r'i—(ln(p(z)). (1.4)
Il suffit donc de mesurer avec précision le gradient de la densité p(z) du
traceur d’une part, et de déterminer d’autre part la dispersion des vitesses <jzz
pour déterminer Kz.
La force Kz(z) est reliée au potentiel gravitationnel ip(z) par:
dip(z)
(1.5)
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On peut donc déterminer la densité volumique de masse grâce à l’équation de
Poisson :
-VA' = V2i>(R, Z) = 4wGp(R, Z) (1.6)
C’est ainsi que, à l'aide des équations de Boltzmann et Poisson combinées,
des déterminations de la densité locale de matière p0 dans le plan ont pu être
effectuées. Le tableau 1.1 présente quelques-unes de ces déterminations.
Référence Année Po en Mq/pc3 traceur stellaire
Kapteyn 1922 0.099 étoiles diverses
Oort 1932 0.09 étoiles diverses
Schilt 1950 ~ 8 géantes G et K
Nahon 1957 0.23 étoiles diverses
Woolley 1957 0.18 étoiles A
Hill 1960 0.13 géantes G et K
Oort 1960 0.15 géantes G et K
Yasuda 1961 0.15 géantes G et I\
Jones 1962 0.14 étoiles A et O
Stothers et Tech 1964 0.13 étoiles 0 et B
Wolley et Stewart 1967 0.11 étoiles A
Turon Lacarrieu 1971 0.16-0.17 géantes G et K
Gould et Vandervoort 1972 0.19-0.28 étoiles A
Jones 1972 0.21 géantes M
Radford 1976 0.30T0.05 géantes G et K
Whitley 1977 0.10-0.11 étoiles A0 et A
Hill, Hilditch et Barnes 1979 0.14 étoiles F5 et F8
Bahcall 1984 0.185 ±0.02 étoiles F
Bahcall 1984 0.2 géantes K
Biena.ymé, Robin, Crézé 1987 0.09-0.12 étoiles diverses
Kuijken et Gilmore 1989 0.18 étoiles F
TâB. 1.1 - Déterminations dynamiques de la densité locale de matière p0
La majorité des étoiles observées par Hipparcos sont situées dans une
sphère de 500 pc de rayon autour du soleil. Les étoiles de l’échantillon considéré
dans ce travail ne vont pas au-delà de 250 pc environ. L’échelle de hauteur du
disque galactique étant de l’ordre de 250 pc, l’échantillon considéré ne constitue
pas le traceur idéal pour mesurer le gradient de densité au-dessus du plan galac
tique et avoir ainsi accès à la densité dans le disque galactique au voisinage solaire.
Cet inconvénient a pu cependant être compensé par la qualité des observations
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Auteurs Zq en pc Sources
Pandey et Mahra (1987) 10=1=4 Poussière interstellaire
Brancl et Blitz (1993) 13=1=7 Nuages moléculaires locaux
Cohen (1995) 154=0.5 Sources IRAS
Hammersley et al (1995) 15.54=0.3 Sources COBE, IRAS...
Stothers et Frogel (1974) 244=3 Etoiles OB
Pandey et al (1988) 28±5 Amas ouverts
Yamagata. et Yoshii (1992) 404=3 Comptages optiques d’étoiles
Flumphreys et Larsen (1995) 20.54=3.5 Comptages optiques d’étoiles
Tab. 1.2 - Déterminations de la hauteur du Soleil au-dessus du plan galactique
disponibles pour chacune des étoiles de l’échantillon (parallaxes et mouvements
propres Hipparcos (précision meilleure que 2 mas) pour toutes les étoiles, vitesses
radiales Coravel pour une partie des étoiles, ainsi que photométrie de Strômgren
et donc accès aux âges...).
Dans les études les plus importantes sur ce sujet, les étoiles des échan
tillons utilisés sont le plus souvent situées à des distances supérieures à 250 pc.
Bahcall (1984) à partir d’un échantillon témoin de géantes K (dans un intervalle
allant de 300 à 900 pc) a obtenu une densité de 0.2 M@/pc3. Kuijken et Gilmore
(1989) à partir d’un échantillon de naines K situées à plus de 1 kpc n’ont pas
trouvé de façon significative de masse manquante associée au disque galactique.
Un des problèmes majeurs dans l’estimation de la densité de matière
du disque est d’évaluer correctement les incertitudes de chaque détermination.
Ce problème est très largement illustré par la controverse qui a suivi l’étude de
Bahcall (1984) (on pourra se reporter en particulier à l’article de Crézé et al.
(1989)).
Dans notre travail, nous nous attacherons à faire une estimation des
erreurs dans la détermination de la densité locale de matière.
Les distances des étoiles (et donc leurs “hauteurs”) sont mesurées par
rapport au soleil. Or celui-ci n’a pas de raison de se trouver exactement dans le
plan galactique. Il a d’ailleurs été montré d’après les coordonnées de Sgr A que le
soleil est actuellement situé légèrement au-dessus du plan (Humphreys et Larsen
1995). Plusieurs déterminations indépendantes ont été effectuées et placent le
soleil entre 10 et 42 pc au-dessus du plan selon les observations (de poussières
interstellaires ou comptages d’étoiles). Le tableau 1.2 résume quelques-uns des
résultats obtenus.
Nous allons utiliser dans cette thèse un échantillon d’étoiles de type spec
tral F, afin de déterminer la densité locale de matière clans le plan galactique ainsi
15
que Ferreur associée. Pour ce faire il est nécessaire d’estimer l'échelle de hauteur
de l’échantillon témoin, et aussi la hauteur du Soleil au-dessus de plan galac
tique. Dans le chapitre 2, après une brève présentation de la mission Hipparcos
nous faisons une description de l'échantillon d’étoiles à notre disposition. Nous
remarquerons que l’estimation de l’échelle de hauteur est fortement dépendante
de la censure sur la magnitude apparente affectant ce dernier. Le chapitre 3 sera
consacré au développement de trois méthodes par maximum de vraisemblance
visant à la détermination de l’échelle de hauteur et de la hauteur du Soleil. Ces
méthodes prendront en compte différents biais observationnels en particulier la
censure en magnitude apparente. Dans le chapitre 4 des simulations seront effec
tuées pour tester les méthodes décrites précédemment. Nous y étudierons aussi
l’influence des différents paramètres (magnitude absolue de l’échantillon, sa taille
etc... ) pouvant entrer en compte lors de la détermination de l’échelle de hau
teur. Le chapitre 5 sera consacré à la prise en compte des erreurs de mesures sur
les observables (en particulier la parallaxe). Enfin nous appliquerons une de ces
méthode, dans le chapitre 6, à notre échantillon réel d’étoiles Hipparcos. Nous
tenterons ainsi d’apporter une contribution au problème de la détermination de
l’échelle de hauteur du disque, de la hauteur du Soleil, et de l’estimation de la
densité locale de matière.
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Chapitre 2
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Hipparcos; Description de notre
échantillon
2.1 La mission Hipparcos
Le projet Hipparcos, est issu d’une idée de P. Lacroute en 1967 : il fallait
porter l’astrométrie dans l’espace, avec un instrument dont le principe de mesure
serait de superposer dans le plan focal du télescope deux champs de visée séparés
par un grand angle constant (58 degrés environ). Et c’est en 1980 que ce projet a
été accepté par l’Agence Spatiale Européenne. Le satellite lancé le 8 août 1989, a
eu pour mission d’observer environ 120 000 étoiles, répertoriées dans un Catalogue
d’Entrée (Turon et al., 1992), afin d’obtenir des mesures très précises de leurs
positions, parallaxes trigonométriques et mouvements propres. Des données furent
donc acquises de Novembre 1989 à Mars 1993. La liaison avec le satellite fut
interrompue le 15 août 1993. Malgré la défaillance du moteur d’apogée du satellite
quelques heures après son lancement (ce qui a conduit ce dernier à suivre non pas
une orbite stationnaire, mais une orbite de transfert, fortement elliptique), tous
les objectifs nominaux quant à la précision des mesures sont atteints et même
surpassés.
11 était en effet prévu, une précision pour les paramètres astrométriques
meilleure que 2 millièmes de seconde d’arc (mas) pour une étoile plus brillante
que la magnitude 9m. Les graphiques (2.1, 2.2) (Perryman, 1996) montrent la
précision de ces paramètres astrométriques dans le cas de la dernière itération
fusionnée entre les deux Consortia NDAC et FAST, s’occupant de la réduction
des données. Ils indiquent que cet objectif est largement réalisé.
Enfin Hipparcos, satellite astrométrique est également photométrique.
En effet une précision sur ces magnitudes meilleure que quelques millièmes de
magnitude (0.002 magnitude pour une étoile non variable de magnitude 8.5m
(Mignard et ah, 1992) était prévue. Là encore les objectifs de la mission sont
Précisioninm.is
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FiG. 2.1 - Précision des paramètres astrométriques en fonction de la magnitude
des étoiles
atteints puisque finalement la photométrie cumulée pour chacun des objets a une
qualité comprise entre 0.001 et 0.002 magnitude. La photométrie d’Hipparcos est
obtenue avec un système à large bande, la précision de chacune des observations
étant élevée. Un système uniforme de photométrie a donc été obtenu dans tout
le ciel, indépendant de l'influence des saisons et des hémisphères.
Il reste à signaler qu'une seconde expérience, Tycho a été embarquée
sur le satellite. Celle-ci a fourni des données photométriques et astrométriques
environ dix fois moins précises mais pour beaucoup plus d’étoiles (un million à
peu près).
2.2 Description de notre échantillon
Nous allons utiliser, pour notre étude concernant la. densité locale de
matière, un échantillon d’étoiles de type spectral F. Cet échantillon est un sous-
ensemble (limité aux étoiles de type F) du “survey” du catalogue Hipparcos.
Rappelons à ce propos que les étoiles observées par le satellite et répertoriées
dans ce but dans le Catalogue d’Entrée HIC, ont été choisies par avance pour
leur intérêt scientifique (à la suite d'un appel d’offres fait par PESA en 1982
à la communauté astronomique internationale). A ces étoiles appartenant à des
propositions scientifiques, a été rajoutée une liste d’étoiles brillantes, sélectionnées
de telle sorte que (presque) toutes les étoiles du ciel sont observées jusqu’à la
Précisioninmas
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FiG. 2.2 - Précision des paramètres astrométriques en fonction de la latitude
écliptique
magnitude limite :
y _ f 7.3 + 1.1 sin(|6|) si le type spectral est plus tardif que G5
\ 7.9 + 1.1 sin(|6|) si le type spectral est plus précoce ou égal à G5
où b désigne la latitude galactique.
“Presque" toutes les étoiles jusqu'à cette magnitude sont observées : en
effet, les erreurs sur les magnitudes V, celles sur les types spectraux (quand ils
existent) ont eu pour conséquences, que certaines étoiles ont été, ou introduites
dans le “survey", ou supprimées par erreur. Enfin à cause des contraintes d’ob
servations, 6% des 55 000 étoiles du “survey”, n’ont pu être retenues dans le
Catalogue d’Entrée.
La forme du “survey” (dépendance en type spectral et latitude galac
tique) a été motivée par les raisons suivantes : Il s’agissait (avec la coupure par
type spectral), de limiter la contribution des géantes rouges dont les âges et ma
gnitudes absolues sont mal déterminés, au profit d’autres types d’étoiles plus
proches, et qui auront donc une parallaxe plus précise. Il s’agissait (pour la dé
pendance en latitude galactique) d’assurer une distribution à peu près uniforme
dans tout le ciel; ce qui est utile pour le fonctionnement du satellite et pour
l’exploitation scientifique des données.
Notre échantillon constitué donc par le survey des étoiles Hipparcos, li-
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mité aux étoiles de type spectral F comporte 12010 (parmi les 25155 de
type spectral F contenues dans le catalogue Hipparcos).
- Pourquoi des étoiles de type spectral F ?
Comme on l’a vu dans le chapitre précédent, il s’agit de disposer d’un
échantillon traceur constitué par des étoiles du disque bien mélangées, c’est
à dire ayant déjà effectué dans leur mouvement d’ensemble autour du centre
de la Galaxie, plusieurs rotations galactiques. On peut espérer que c’est le
cas de la majorité des étoiles naines F, dont les âges quand ceux-ci ont
être calculés, sont compris essentiellement entre 8.108 ans et 4 milliards
d’années.
- Pour chacune des étoiles, nous disposons donc des données astrométriques
Hipparcos :
1. 1a, parallaxe et son erreur
2. l’ascension droite a et la déclinaison S (et leurs erreurs) dont on pourra
déduire les longitudes et latitudes galactiques /,5
3. le mouvement propre fia cos 5, fis (et son erreur)
La figure 2.3 présente les histogrammes des parallaxes, des erreurs oy sur
cette parallaxe et du rapport — pour les étoiles de notre échantillon.
- des données photométriques :
1. la magnitude Hp qui est celle mesurée dans 1a. bande blipparcos. Mais
on préférera 1a. magnitude V du système UBV de Johnson, pour sa
1. Parmi ces 12010 étoiles, on sera amené à éliminer
- les étoiles suspectées non simples (flag S dans le champ H61 du catalogue Hipparcos),
- celles ayant une solution “simple” ou “double” non acceptable compte-tenu des incerti
tudes statistiques sur les mesures individuelles
- celles dont les paramètres astrométriques ou photométriques se réfèrent au photocentre
ou au centre de masse d’un système double ou multiple.
L’élimination de ces étoiles suspectées “doubles” ou dont les données ne se rapportent
pas à une composante bien définie, entraîne une diminution du nombre d’étoiles de notre
échantillon qui passe de 12010 étoiles à 9843.
On éliminera également de notre échantillon toutes les étoiles dont on sait qu’elles sont
déficientes en métaux ([—•] < —0.2). Cette coupure sévère mais qui ne concerne que 458
étoiles, va permettre à notre échantillon d’être aussi peu contaminé que possible par des
étoiles ayant, une probabilité plus élevée d’appartenir à une population différente de celle
du disque mince.
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relation connue avec la magnitude absolue bolométrique. (On utilisera
en fait la magnitude V fournie par M. Grenon à notre écpiipe, qui est
une magnitude dans le système UBV, calculée en partie sur la base
des magnitudes Hp).
La figure 2.4 présente les histogrammes et Lhistogramme cumulatif des
magnitudes.
On constate que la majorité des étoiles observées a une magnitude
comprise entre 8m et 8.5m. L’histogramme cumulatif des magnitudes
apparentes nous indique que la pente de la droite N(m) = /(m) (où
N(m) représente le nombre d’étoiles plus brillantes que 1a. magnitude
m) est de l’ordre de 0.57 (quand on la détermine entre m\ = 5m et
m2 = 8TO). Après cette magnitude de 8, Lhistogramme se situe en-
dessous de cette droite; ce qui signifie que l’extinction interstellaire ou
un biais observationnel nous empêche de voir toutes les étoiles (Mihala.s
et Binney, 1981; Guarinos, 1991). Le calcul simple, dans le cas d’une
densité constante des étoiles dans une sphère, dit que :
log./V(?n) = este -f- 0.6 m (2.1)
Nous trouvons dans notre cas une pente légèrement inférieure mais tout
de même très voisine pour nos étoiles jusqu’à la magnitude mnm =
8m. Cette différence s’explique d’une part par le fait que la densité
des étoiles considérées n’est pas forcément constante. D’autre part,
comme cela a déjà été évoqué, notre échantillon a été construit de telle
sorte qu’il est complet jusqu’à la magnitude ra/îm = 7.9 -f 1.11 sin(6)|
c’est-à-dire complet dans tout l’espace jusqu’à la magnitude 7.9m, puis
complet jusqu’à une magnitude plus faible (pouvant atteindre 9m) dans
des régions bien définies (en directions des pôles).
La figure 2.5 montre la répartition des étoiles dans le ciel pour toutes
les étoiles F du survey, celles plus brillantes que la magnitude 7.9m et
celles plus brillantes que 7m. Il apparaît clairement que 1a. distribution
des étoiles sur la sphère céleste est relativement uniforme, pour des
magnitudes limites de 7m et 7.9m, et que pour le “survey”, des étoiles
ont été introduites à. latitude galactique élevée.
2. 1a, photométrie de Strômgren b-y, ml, cl, Hp complète pour 7494
étoiles parmi les 25155 étoiles F observées par Hipparcos. Ces don
nées proviennent du General Catalogue of Photométrie Data de J. C.
Mermilliod, B. Ha.uck et AL Alermilliod (mise à jour 1996).
3. des indices de couleurs B-V et leurs erreurs, provenant des observa
tions au sol, ou des indices Bj — Vt de Tycho transformés (catalogue
Hipparcos).
La figure 2.6 présente Lhistogramme des B-V obtenus avec nos 9385
étoiles.
- de données complémentaires au sol de vitesses radiales obtenues avec le
spectromètre Coravel2 (cf A. Baranne, M. Mayor, J. L. Poncet, 1979).
Celles-ci sont obtenues par corrélation croisée, effectuée entre le spectre
d'une étoile dont on cherche la détermination de vitesse radiale, et un
masque, percé de fenêtres correspondant aux raies spectrales d’une étoile
étalon (Arcturus, étoile de type spectral K2111). Ce masque est situé au
foyer du spectrographe. Si l’astre à mesurer possède un spectre voisin de
celui de l’étoile étalon et une vitesse radiale nulle par rapport à l’observa
teur, le spectre stellaire et le masque sont en coïncidence, et cela correspond
à un signal transmis minimum.
Si l’astre s’éloigne ou se rapproche, la coïncidence ne se fera qu après un dé
placement relatif du spectre par rapport au masque (effet Doppler-Fizeau).
C’est la mesure de ce déplacement qui fournit directement (et quasiment
instantanément) la vitesse radiale. (Cette idée fut développée dès 1953 par
Fellgett. Et c’est Griffin en 1967 qui réalisa le premier un instrument de
hautes performances montrant l’efficacité de cette méthode de détermina
tion de vitesses radiales).
Dans notre échantillon de 9385 étoiles, 893 disposent de ces données de
vitesses radiales précises. On a ensuite complété ces mesures avec les cata
logues de Barbier et Brossât (1997) et le catalogue WEB de Wilson, Evans,
et Batten (1995). On obtient ainsi 2602 étoiles bénéficiant de mesures de
vitesses radiales.
Finalement notre échantillon bénéficiant de données très précises de pa
rallaxes, vitesses radiales et mouvements propres, constitue un traceur bien adapté
quant à l’étude de l’estimation de la densité locale de matière.
2.3 Obtention des paramètres fondamentaux par
la photométrie de Stromgren
Les paramètres physiques fondamentaux caractérisant les étoiles (tem
pérature effective Te//, gravité log g, métallicité [—]), ainsi que le rougissement,
2. J’ai effectué au cours de ma thèse plusieurs missions à l’Observatoire de Haute-Provence
afin de mesurer et participer à ces programmes d’acquisitions de données complémentaires de
vitesses radiales. Les vitesses radiales Coravel utilisées ici m’ont été communiquées en avance
de publication.
peuvent être obtenus grâce à la photométrie à bancle étroite ubvy — Hp (calibrée
essentiellement par Strômgrem (1966)).
A partir des filtres w, u, 6, y, (3étroit, (3 intermédiaire, les indices utilisés
dans cette photométrie sont :
(6 — y), indicateur de température;
(u — 6), indicateur de température ou de luminosité, suivant le type de
l’étoile;
TT?i = (u — b) — (b — y), indicateur de métallicité ou de température;
Ci = (u — v) — (v — b), indicateur de luminosité ou de température;
(3 — (3 étroit—(3 intermédiaire, indicateur de luminosité ou de température
quasiment insensible au rougissement interstellaire.
Depuis Strômgren, en 1966, plusieurs calibrations des paramètres phy
siques ont été réalisées. F. Arenou (Arenou, 1993) a mis au point un programme
intégrant les différentes calibrations effectuées (par Crawford 1975, 1978, 1979,
Hilditch et al. 1983, Zhang 1983, Balona et al. 1984, Olsen 1984 et 1988, Guthrie
1987, Arellano 1990, Gray 1991...), et qui permet d’obtenir les indices (b — y)0,
raQ, c0, corrigés du rougissement ainsi que l’excès E(b — y), dont on déduit l’excès
de couleur E(B — V) ~ 1.35 E{b — y) (Crawford et Mandewala, 1976) ainsi que
l’absorption interstellaire Ay ~ 4.3 E(b — y) (Crawford et Mandewala, 1976), la
magnitude absolue, la température effective Te/y, la gravité logy, 1a. métallicité
L’application de ce programme aux étoiles de notre échantillon possédant
de la photométrie de Strômgren a permis d’obtenir ces différents paramètres pour
7001 étoiles.
La figure 2.7 présente l’histogramme des [—] ainsi que celui des tempé
ratures effectives obtenues.
2.4 Détermination des âges des étoiles
Avec 1a. contraction gravitationnelle d’un nuage de gaz froid, devenu io
nisé (si sa masse est suffisamment grande (supérieure à 6.1030 y), puis les premières
réactions nucléaires (H -> He) qui s’amorcent quand la contraction gravitation
nelle permet d’atteindre la température de 10' K une étoile3 vient de naître.
La production d’énergie par les réactions nucléaires stoppe alors la. contraction
gravitationnelle. Le Soleil et la plupart des étoiles sont dans cette situation.
La modélisation de l’évolution de 1a, structure interne d’une étoile jointe à
la. connaissance de certains de ses paramètres fondamentaux permet de déterminer
son âge.
3. au sens où une “ étoile” est un corps alimenté par des sources internes d’énergie
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Les modèles d'évolution, construits à partir des processus physiques se
déroulant à l'intérieur des étoiles, donnent une estimation du trajet évolutif des
étoiles selon leur masse et leur composition chimique initiales. Plusieurs modèles
existent (citons Schaller et al. 1992, Lebreton 1995, Maeder 1989).
Pour déterminer les âges des étoiles de mon échantillon, j’ai utilisé
les programmes établis par R. Asiain (Asiain 1993) pour une métallicité
solaire et le modèle de Schaller-Schaerer (1992).
complétés par V. Sabas (Sabas, 1996) qui y a introduit les trajets évolutifs
de Y. Lebreton (Lebreton, 1995).
enfin modifiés par M. Haywood y installant une paramétrisation pour la
métallicité.
L’histogramme des log Age (où les âges sont donnés en nombre d’années)
obtenu est donné dans la figure 2.8.
On constate que parmi les 3394 étoiles dont les âges ont pu être calculés,
la majorité a entre 1 et 4 milliards d’années. Une petite partie est plus jeune entre
10 et 100 millions d’années.
2.5 Distribution “verticale” de notre échantillon
Nous avons représenté dans la figure 2.9 la distribution des hauteurs
z = —^ mesurées par rapport au Soleil
- de notre échantillon entier,
- puis censuré à la magnitude limite 7.9,
- enfin censuré à la magnitude 7,
ainsi que la distribution des latitudes galactiques b correspondantes.
On constate que le premier histogramme comporte une structure bimo
dale, un trou d’étoiles ayant des z proches de 0. Ceci est, comme l’indique l’his-
togramme voisin (même manque d’étoiles à latitudes galactiques b proches de 0),
directement lié à la sélection de notre échantillon “survey”, où on s’est attaché à
rajouter des étoiles de b plus élevé.
Les histogrammes suivants concernant notre échantillon jusqu’à la ma
gnitude 7.9 et 7 présentent en revanche des distributions à pic unique. En effet à
cette magnitude de censure, l’effet “survey” ne joue pas.
On constate également que ces distributions ne sont pas centrées sur
0, mais qu’elles sont légèrement décalées vers les z négatifs. Faisant l’hypothèse
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d'un plan galactique qui est un plan de symétrie, ce décalage vers la gauche,
est lié au fait que le Soleil (par rapport auquel on a mesuré nos hauteurs 2), ne
se trouve pas dans ce plan galactique de symétrie, mais légèrement au-dessus. Il
sera intéressant d’essayer de déterminer cette hauteur du Soleil au-dessus du plan
galactique, comme nous le verrons plus loin.
2.6 Effet de la censure en magnitude apparente
quant à l’estimation de l’échelle de hauteur
Comme tout échantillon réel, observé, l’échantillon qu’on va étudier est
limité en magnitude apparente. Il n’est complet que jusqu’à une certaine magni
tude limite mum. Cette censure en magnitude apparente affecte-t’elle l’estimation
de l’échelle de hauteur de l’échantillon ?
Des simulations permettent de répondre à cette question. En effet, grâce
à différents :
- tirages aléatoires des positions des étoiles,
1. selon une loi uniforme dans le plan galactique,
2. selon une loi exponentielle, de paramètre — pour la hauteur Z au plan
galactique où hz est l’échelle de hauteur, qu’on a prise égale à 200 pc
dans ces simulations,
- tirages aléatoires de la magnitude absolue des étoiles selon une loi Normale
M(M0.œm) où on a pris M0 = 3.5m et ctm = 0.5m;
on a pu ainsi simuler différents échantillons d’étoiles :
- sans censure en magnitude apparente,
censurés en magnitude apparente jusqu’à la magnitude limite mum = 9m.
On a alors compté le nombre d'étoiles par intervalles de hauteur Z au
plan galactique, et tracé le graphe de — où N représente le nombre d’étoiles par
intervalle de Z considéré et N\ est le nombre d’étoiles situées dans le premier
intervalle en Z, soit celles de hauteurs comprises entre 0 et 20 pc.
Pour un échantillon simulé, sans censure, avec une échelle de hauteur
hz = 200 pc, il est aisé d’ajuster une courbe exponentielle de paramètre —.
Par contre pour un échantillon simulé, avec une censure en magnitude apparente
limite jusqu’à m/îm = 9m, le graphe obtenu (voir figure 2.10) est situé bien en-
dessous de celui précédemment tracé. Seule une loi exponentielle de paramètre —-
avec hz < 100 pc pourrait ajuster une telle courbe.
26
Il apparaît donc cjue la censure en magnitude limite biaise énormément
l’estimation de l'échelle de hauteur d'un échantillon en diminuant très fortement
sa valeur. Il est donc indispensable, lors de l’estimation de l’échelle de hauteur
d’un échantillon de tenir compte de cet effet, et de le corriger. Les méthodes par
maximum de vraisemblance présentées dans le prochain chapitre s’y efforceront.
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FiG. 2.6 - Histogramme des B-V pour les 9385 étoiles de notre échantillon
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FiG. 2.7 - Histogrammes des [—•] et températures effectives Tejj obtenus d’après
la photométrie de Stromgren
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FiG. 2.8 - Histogrammes des log Age et leurs erreurs en pourcentage pour 3394
étoiles. (Les âges sont, donnés en années).
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à la magnitude 7.9m puis à la magnitude 7m
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FiG. 2.10 - 50 échantillons simulés de 6000 étoiles sans censure. 50 échantillons
de 700 étoiles censurés en magnitude apparente par mum = 9m
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Chapitre 3
Estimation de l’échelle de
hauteur : Méthodes statistiques
A partir du moment ou il s’agit d’analyser des données, il est difficile d’en
ignorer les méthodes. Les méthodes statistiques s’attachent à de telles analyses :
en effet, toutes les observations de données physiques peuvent être considérées
comme des réalisations de variables aléatoires. Il est donc nécessaire d’appliquer
à ces données un traitement statistique.
Je vais d’abord rappeler quelques généralités concernant la méthode par
maximum de vraisemblance, puis décrire plus précisément trois applications dif
férentes que j’ai développées dans le cadre de notre étude sur l’estimation de
l’échelle de hauteur hz d’un échantillon.
3.1 La méthode par maximum de vraisemblance
3.1.1 Généralités
La théorie de l’estimation est une théorie de la décision. La théorie des
probabilités est un outil mathématique utilisé comme “un modèle chargé de quan
tifier le caractère essentiellement aléatoire de 1a, nature”.
Avec le langage du statisticien, un ensemble de n variables aléatoires
(£i?G) est 1111 “échantillon” et n est sa “taille”. On parle alors d’un n-
échantillon. Une “réalisation” ou une “observation” de cet échantillon est un
ensemble (aq, aq,xn) de n quantités (scalaires ou vectorielles) issues de ce n-
échantillon. Les variables aléatoires £*• sont distribuées selon des lois de proba
bilités appelées les “lois parentes” qu’on notera f(xi\0). 0 est un paramètre qui
caractérise la loi suivie par la population parente.
Par exemple si la variable aléatoire X suit une loi normale, alors 1a, fonc-
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tion densité de probabilité de cette dernière s’écrit :
f(x\0)= J- (3.1)
V z 7r CT
avec
9 = (n,<r)- (3.2)
Le problème qu'on cherche à résoudre, va donc s’énoncer comme :
Etant donnée une population parente distribuée selon une loi densité de
probabilité f(x\0),
- étant donné un échantillon, issu de cette population parente, constitué de
de n réalisations indépendantes (aq, æ2,xn) de la variable aléatoire x,
suivant cette densité,
comment peut-on estimer 6 ?
De même que je n’a.i pas précisé dans la notation si et aq représentaient
des données scalaires ou vectorielles, 9 peut également désigner une seule valeur
ou un ensemble de valeurs (comme 1a, moyenne et l’écart type d’une loi normale),
Un estimateur tn de 9 est une fonction des n variables En particulier
tn est une variable aléatoire. Une estimation est 1a, valeur de cet estimateur sur
l’échantillon observé. Il existe ainsi de nombreux estimateurs et estimations d’une
même quantité. Nous allons nous concentrer ici sur l’estimateur donné par 1a.
méthode du maximum de vraisemblance.
3.1.2 Principe de la méthode
Soit une observation (aq, aq, •••, xn) d’un n-échantillon (£i, £2, •••, £n), la
fonction de vraisemblance notée L(aq, aq,xn\9) est définie comme la densité
de probabilité de l’échantillon (ou densité de probabilité jointe des aq), où les aq
sont considérés connus et fixés, et où le paramètre 0 est regardé comme variable.
Dans le cas, d’un n-échantillon constitué de variables aléatoires indépendantes et
identiquement distribuées, la vraisemblance s’écrit :
L(xi,X2, ...,xn\9) = f[f(xi\9) (3.3)
2—1
Le principe du maximum de vraisemblance consiste à choisir parmi toutes
les valeurs possibles de (9, celle qui maximise la fonction de vraisemblance. Cette
valeur est l’estimateur 0 par maximum de vraisemblance.
(3.4)V6> L(xux2, ...,xn\9) > L(xux2,...,xn\0)
ce qui peut se résoudre dans le cas où 0 est scalaire via :
ÔL
d0
= 0 et
d2L
W
< o (3.5)
Dans le cas où plusieurs maxima existent, on choisit le plus grand. Dans
la pratique on maximise plutôt le logarithme de la fonction de vraisemblance
puisqu’on a souvent affaire à des produits comme le montre l’exemple donné à la
fin de ce chapitre.
Afin de ne pas alourdir la lecture de ce chapitre, on a regroupé dans
l’annexe A située à la fin de ce dernier quelques propriétés de l’estimateur du
maximum de vraisemblance.
3.1.3 Estimation de l’échelle de hauteur
Comme il a été remarqué dans le chapitre précédent, l’estimation de
l’échelle de hauteur d’un échantillon quelconque d'étoiles nécessite de prendre en
compte la censure en magnitude limite affectant cet échantillon. Nous allons dé
velopper dans les pages qui suivent trois méthodes différentes par maximum de
vraisemblance permettant de prendre en compte cet effet. La première méthode
consiste à considérer comme observations les positions données par les coordon
nées 7r, /, b ainsi que 1a. magnitude apparente m des étoiles. Après avoir décidé d’un
certain modèle de conditions physiques, définissant les lois de densité de probabi
lités des variables aléatoires, nous écrirons alors explicitement l’effet de sélection
portant sur la magnitude apparente des étoiles : il n’est possible d’observer que les
étoiles ayant une magnitude plus brillante qu’une magnitude limite fixée. Dans
cette première méthode, le paramètre 6 est donc égal à (Mo, <tm, hz, Zq) où M0
est la magnitude absolue moyenne de l’échantillon, crM son écart-type; hz dé
signe l'échelle de hauteur et Zq la hauteur du Soleil au plan galactique. Il est
alors possible de déterminer par maximum de vraisemblance ces 4 paramètres
Mo, (yMi hzi Zq ou alors seulement une partie, les autres étant préalablement es
timés ou connus par une autre méthode.
La deuxième méthode assez proche de la précédente consiste à ne consi
dérer que la hauteur au-dessus du plan galactique Z (ou la hauteur mesurée au
Soleil z). Afin de tenir compte de 1a, censure en magnitude apparente, il s’agira
cette fois, après avoir choisi un modèle de distribution des hauteurs au-dessus du
plan galactique, de déterminer analytiquement la fonction de densité que suivent
les hauteurs Z au-dessus du plan galactique des étoiles d’un échantillon, quand
celles-ci sont limitées en magnitude apparente.
La troisième méthode fera, intervenir une nouvelle quantité observée : la
plus petite “distance” entre deux étoiles (selon un axe vertical) ou “distances” de
“proches voisins”.
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3.2 Première méthode: /(m,7r,Z,&)
3.2.1 Principe de cette première méthode
Les méthodes par maximum de vraisemblance sont basées sur la détermi
nation de probabilités d’observer certaines valeurs si un certain modèle est vrai.
Il est donc particulièrement important de choisir ce modèle statistique avec soin.
Celui-ci est intimement lié aux hypothèses physiques qui gouvernent l’échantillon
observé. Du bon choix de ces hypothèses dépendront la justesse des résultats, leur
adéquation avec la réalité.
Dans cette première méthode, on va considérer les observations des ma
gnitudes apparentes mz-, et des positions 7rz-, /;, b{ des étoiles de notre échantillon.
Chaque observation (m;, 7Tt-, 6;) est donc la réalisation d’un “vecteur” variable
aléatoire (autrement dit aq = (mt-, 7rt-,/,-, &,•))• Ces observations sont de deux types,
la magnitude apparente d’une part, les coordonnées de positions de l’autre. A
priori pour la détermination d’une échelle de hauteur, on pourrait se contenter
de l’observation des positions des étoiles (et même de la hauteur au plan galac
tique seulement). Mais comme on l’a déjà remarqué, une telle détermination faite
indépendamment de la magnitude apparente des étoiles, conduit à un résultat
fortement biaisé vers des valeurs plus faibles de l’échelle de hauteur (cf para
graphe 2.5). La magnitude apparente d’une étoile étant reliée à sa luminosité via
sa distance, on va être amené à choisir un modèle pour les positions des étoiles
et aussi un modèle pour leur luminosité.
3.2.2 Modèle spatial
On va considérer cpie les étoiles sont distribuées selon une loi uniforme
dans le plan galactique (limité en fait à un certain disque de rayon A, A étant une
constante arbitraire permettant de définir une loi de densité de probabilité dans
ce “plan”). Cette constante A (liée à 1a. distance limite et donc à 1a, magnitude
limite de notre échantillon dans le plan) est prise suffisamment grande pour ne
pas délaisser des étoiles de notre échantillon. Nous allons considérer deux lois de
distribution pour la hauteur des étoiles : une loi exponentielle et une loi en sécante
carrée, de paramètre hz étant l’échelle de hauteur qu’on cherche à déterminer.
Une distribution uniforme dans le plan (limité à un disque) ne correspond
pas strictement à 1a. réalité observée, dans 1a, mesure où une décroissance exponen
tielle (assez douce) de la densité des étoiles du centre galactique vers les bords du
disque, une structure spirale ainsi que d’autres irrégularités de plus petite échelle,
comme 1a, ceinture de Gould, sont observées. Dans notre cas, il n’est pas nécessaire
de tenir compte de la décroissance exponentielle dans le plan. Celle-ci étant en
effet assez faible, elle est surtout appréciable pour des échantillons s’étendant loin
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du Soleil, alors que notre échantillon constitué chétoiles observées par Hipparcos
est situé dans le proche voisinage solaire. De manière générale, ces effets dans le
plan devront surtout être pris en compte dans la détermination de paramètres du
plan. Ils semblent négligeables dans l'estimation de l’échelle de hauteur. Enfin et
surtout, leur action est certainement bien moins importante que celle de certains
biais de sélection dûs au choix de l’échantillon étudié.
La distribution pour les hauteurs au-dessus du plan galactique en loi
exponentielle s’écrit :
\z\
g(Z) ~ e~ h* (3.6)
où on a noté (et on gardera ces notations dans la suite du chapitre) Z la hauteur
des étoiles mesurées par rapport au plan galactique. Zq désigne la hauteur du
Soleil à ce plan galactique. Enfin z = est la hauteur des étoiles mesurées par
rapport au Soleil. On a donc :
Z = z -\- Zq (3.7)
et la distribution exponentielle des hauteurs 2 mesurées par rapport au Soleil
s’écrit aussi :
_lz+ZqJ
g(z) ~ e h* (3.8)
Avec une loi en sécante carrée elle est donnée par :
J ^)2 (3.9)
e h* + eh*
Dans le cas particulier d’une distribution exponentielle perpendiculai
rement au plan galactique et une distribution uniforme dans le plan (et plus
exactement dans un disque de rayon A), la loi de densité va donc s’écrire:
1 | sin (b) 7 , COS (6)
/i(7r,/,6)~e hz 0 —lcos(b) < (tt) lo</<2n(/) ll_n^A^n (6) (3.10)
7TH A - 2 - - 2
On note par 1 t<r{i) la fonction indicatrice de t qui vaut 1 si t < T et 0 sinon. On
note par tt la parallaxe de l'étoile et par II la constante valant 3.14159... Dans le
cas d’une distribution verticale, en sécante carrée, il suffit de changer la forme de
g(Z).
3.2.3 Modèle pour la luminosité
La magnitude apparente d’une étoile est la mesure de la quantité d’éner
gie reçue de cette étoile par unité de surface et par unité de temps au-dessus de
l’atmosphère terrestre. On note cette quantité d’énergie / (en W m~2). La ma
gnitude apparente dépend de la longueur d’onde du rayonnement, ou de la bande
passante du récepteur. Dans le système UBV la magnitude V correspond à une
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longueur cFoncle efficace de 5 500 Angstrôms. La magnitude apparente bolomé-
trique est celle définie, quand on prend en compte la totalité du rayonnement émis
par l’étoile sur le spectre électromagnétique. Celle-ci est reliée à la luminosité L
de l’étoile par :
roo f
>~l SH? <»-“>
où /(À) est le flux d’énergie monochromatique reçu à la terre, et r est la
distance héliocentrique de l'étoile. Il apparaît que la magnitude apparente d’une
étoile dépend et de sa luminosité et de sa distance héliocentrique. Dans le but de
comparer les étoiles en fonction de leur luminosité, on a introduit la magnitude
absolue M d’une étoile, qui correspond à la magnitude apparente qu’elle aurait,
si elle était placée à une distance de 10 pc du Soleil.
Les diagrammes Hertzsprung-Russel montrent la répartition des étoiles
en fonction de deux coordonnées qui peuvent être en abscisses le type spectral
ou des indices de couleurs ou la température effective des étoiles et en ordon
nées la luminosité ou la magnitude absolue par exemple. Ceci implique que pour
une étoile d’un type spectral et d’une classe de luminosité fixés, correspond une
certaine magnitude absolue.
Pour notre modèle de luminosité, nous allons supposer que la magnitude
absolue moyenne de notre échantillon d’étoiles, d’un certain type fixé (naines F)
vaut Mo et que l’écart-type en magnitude absolue de cet échantillon est donné
par <jm- On va alors supposer que 1a, magnitude absolue individuelle de chaque
étoile de l’échantillon est distribuée selon une loi normale de moyenne M0 et
d’écart-type : M(M01ctm)-
1 / M—Mq '2
~ e 21 > (3.12)
Cette hypothèse ne nécessite que peu d’information sur 1a. distribution
des magnitudes absolues d’un échantillon. D'autres modèles peuvent être plus dé
taillés, faisant intervenir une paramétrisation de la magnitude absolue moyenne en
fonction des paramètres atmosphériques des étoiles (température effective, com
position chimique, etc...). L’hypothèse faite avec l’équation précédente constitue
une première approximation (cf Mihalas et Binney, 1981, page 226).
La loi de Pogson reliant la magnitude absolue d’une étoile à sa magnitude
apparente et sa distance au Soleil :
m — M — 5 log(<fpc) — 5 (3.13)
nous permet donc de déduire que, la distance cl d’une étoile étant fixée, sa magni
tude apparente suit une loi normale de moyenne Mo+ 5 log(d) — 5 et d’écart-type
c7m• Et comme la parallaxe ir (en seconde d’arc) d'une étoile est reliée à sa distance
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d (en pc) au Soleil par :
n = ~t~ (3-14)
Upc
On a :
1 , m+51og(7r) + 5-M0 ,2
/2(m|7r,/,6) ~ e 2( (3.15)
Nous n'avons ici tenu compte ni de l’effet de l'absorption interstellaire,
ni des erreurs d’observation affectant toutes mesures de magnitude.1
3.2.4 Effet de sélection: censure en magnitude apparente
Comme on l’a dit auparavant, la censure en magnitude apparente af
fectant tout échantillon observé d’étoiles biaise grandement l’estimation de son
échelle de hauteur. On va donc en tenir compte en introduisant le fait que seules
les étoiles ayant une magnitude apparente plus brillante qu’une certaine magni
tude miim sont observées. Ce qui revient à introduire dans la fonction de densité
de probabilité, la fonction indicatrice
lm<rnJjm(m)
(qui vaut 1 si m est inférieure ou égale à mnm et vaut 0 sinon.)
3.2.5 Fonction densité de probabilité
La fonction densité de probabilité de notre modèle total, dans ce cas où
les observables sont m, tt, /, b va donc s’écrire :
/m/tm(™,7T,/,6) =
— (m+5 log(7r) -f-5 — M0)2 .
e 2<rM +Z®l^lra<m,jm(m)]l£îîM<T(7r)l0<i<2n(/)]l.n<i<n(6)
-(3.17)— (m+5 log(7r)+5 — M0)2
fn/2 P co cmlim r 211 2 a2
Jb^-n/2 J7T=S^M Jm^-oo Jl=0 e M
1 | sin(b)
e h2 n +Zq | COh|ô) ^^ ^771 f//
Nous avons pris pour la constante A la distance limite correspondant à
la magnitude apparente limite de censure et 1a. magnitude absolue :
M0 1.3b <7m 5 (7M
1. Il n’est pas difficile de considérer l’absorption interstellaire si on connaît sa valeur Ay pour
chaque étoile. On a alors :
/o(m|7r, /, 6) ~ e
_ ]_ / m-A y -f 5 log( tt ) + 5- A/p . o
2 ' (7 ,Vf ' (3-16)
Les erreurs d’observation affectant toutes mesures de magnitude sont quant à elles négligeables.
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soit
A — 10°'2 (m|™”(jW°-L38<7M“5(7M)+5)
Nous avions également (pour tester cette valeur de constante) pris A =
1000 pc (ou 2000 ou plus). Les résultats obtenus étaient les mêmes que ceux
donnés avec la distance limite correspondant à la magnitude apparente limite de
censure et la magnitude absolue donnée plus haut.
Cette méthode par maximum de vraisemblance permet donc de déter
miner 9 = (M0, hz, Zq). En effet, il s’agit de chercher le maximum de 1a,
fonction de vraisemblance (ou plutôt de 1a, log-vraisemblance) en fonction de
9 = (M0,CTM,hz,Zo) :
log L(Xi,X2i ...., æn|0) = E"=1log fmiim(xi) (3.18)
où X{ = (mt-, 7rt-, bi) et 9 — (M0, <tm, hz, Zq). Rappelons que 1a, censure portant
sur les observables est prise en compte par la méthode et qu’il est aisé d’y modifier
les lois de distribution.
3.3 Deuxième méthode: fmiirn(z)
3.3.1 Principe de cette deuxième méthode
Cette nouvelle méthode est très similaire à la précédente. On n’utilise
cette fois comme observable que la, distance Z, hauteur au-dessus du plan ga
lactique. Et pour tenir compte de l’effet de censure déjà cité, il s’agit ici de
déterminer analytiquement la loi de densité des hauteurs Z au-dessus du plan
galactique, dans le cas d’un échantillon limité en magnitude apparente par
3.3.2 Fonction densité de probabilité
Dans le cas du même modèle physique que pour la, première méthode
(modèle de distribution spatiale des étoiles uniforme dans un disque de rayon A,
distribution exponentielle pour les hauteurs au-dessus du plan galactique, modèle
de luminosité selon une loi normale pour la magnitude absolue des étoiles), on
établit la, densité de probabilité en partant de celle précédemment obtenue :
/rnitm(m,7T,/,6) =
— (m + 5 log(7r) +5 — Mp)2
e 2ctm e~^
sin(b)
7T
+ ^©l
fn/2 foo rmlim r2U
Jb=-ri/2 ^=£2^1 Jm=-oo J 1=0
^4^ 11 m<mhm(m) 1 «>*(<>) <T(7r) ll(KK2n(0 H _n<6<n (6)
:3.i9)
-(m+51og(n-)4-5-M0)2
2<t2 , 1 | sin (b) +Zq ^ (in f/m (il
On en déduit, en intégrant sur / :
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fmUm(m,x,b) =
-(m+ 5 log(7r)+ 5-Mp)2 ^ s;n(6)
e 2ctm e-ïïil—+z©l ^2nim<mHm(m)ïïçosi6i (7r)l_a<6<s.(6)
on rn/2 r°° rmum „
Jb=-n/2 J71—cos(b) Jm = -oo e
-(m+5 log(7r)+5-M0)2 .
££ e-sr^+^ol
7T^
(3.20)
dm
On a alors
fmlim{TT,b)=
J m
Et en définissant la fonction d’erreur erfc par:
9 /‘OO
(3.21)
z r00
erfc(æ) = —— /
\/7T Jx
dt (3.22)
on a:
erfc(e-rfrl^+^el f
t71"’ —
/.ï n erfc(-<m"”+5'°^,,>+5-M°))e~^|;ii^I+Z81
O— , TT . V2 <TJV/ 7r
En posant le dénominateur égal à CC, on obtient :
(3.23)
fmlim(*,b) =
1 + 5log(7r) + 5 — M0) .^Ifiüül+z^i cos(6)fl „ , Wo 0/lN
—erfc( -= )e **1 - 01 —^-l_^<6<a(6) Iço^^tt)(3.24)CC v \J2(Jm
Par le changement de variable (6, tt) —* (Z, 7r) = </>(6,7r) = ( —^ -f Z0, tt)
fmlim{Z,7r) = /mitm (6,7r)(^1(Z, 7t)) | Jac^-i (Z, tt) | (3.25)
on a
et comme
Jac^-i (Z, tt) —
7T 7T
^1 -îr2(Z - Z©)2 cos(6)
(3.26)
On obtient donc :
1 , ,-(m/im + 51og(7r) + 5-M0) 1
erlc( j= ) e h* — 11
CC V2 &M
fm,.m(Z,TT) =
M
TT3 ,,<\Z-Ze
(3.27)
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Finalement la distribution des Z avec censure en magnitude apparente
est donnée par :
= [
J TV
1 [\z-zQ\ 1 —(miim + 5 log(7r) + 5 - M0)
r-r-6 / „ rerfc( ts )dîr
t'O Jn—O 7T \/2 (T]\4
Autrement dit, en posant Z = 2: -f Z@, où 2 est la hauteur
Soleil, on a:
(3.28)
(3.29)
mesurée au
1 -|z+ZQ |
e h-
CC
fW\ 1 ç , -(mum + 5 log(7r) + 5 - M0)
/ — eric( 7= -) an
7C—0 7r \/2 crM
(3.30)
Il s’agira alors, comme dans 1a. méthode précédente, de calculer la log-
vraisemblance et de trouver son maximum par rapport à hz pour avoir l’esti
mateur par maximum de vraisemblance de hz par cette méthode. Comme on le
verra dans les applications, cette méthode très semblable à la précédente, donnera
des résultats fort similaires (même modèle de conditions physiques). L’approche
est quasiment la même, la formulation différente. Cette méthode prend aussi en
compte la censure sur la magnitude apparente et permet d’utiliser des lois de
distribution différentes.
3.4 Troisième méthode : les “proches voisins”
3.4.1 Principe de la troisième méthode
Cette dernière méthode utilise une nouvelle variable aléatoire : la “dis
tance” entre une étoile et sa plus proche voisine. Il s’agit donc ici d’observer la
plus petite distance (selon l’axe vertical) qu’il y a entre deux étoiles autour d’un
point 2. On note A la “distance” d’un point à sa précédente autour de z.
A ^(i) Z(i—1) (3.31)
où les zp) sont rangés par ordre croissant.
On peut alors montrer, (cf paragraphe suivant) que, dans le cas d’un
échantillon d’étoiles idéal, c’est-à-dire sans censure, la loi de densité des “distan
ces” A au plus proche voisin autour de z est donnée par :
/(A ) = Nfi(z)e-N^A(3.32)
où N représente le nombre d’étoiles de l’échantillon et fi(z) est 1a. loi de densité
des hauteurs 2 des étoiles. (On rappelle qu’on note par 2 la hauteur des étoiles
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mesurée par rapport au Soleil donc 2 , et par Z celle mesurée par rapport
au plan galactique.)
Ceci signifie que la “distance” d’un point à son voisin autour de z suit
donc une loi exponentielle de paramètre N fi n’étant rien d’autre que la loi
de densité des N points à une dimension 2.
Dans le cas plus réaliste d’un échantillon censuré en magnitude appa
rente, il faut plutôt utiliser :
/(A) = Nfmiim{z)e~N'•»«-«* (3.33)
où la distribution des z, fmtirn(z) autour desquels on observe A tient compte de
cette censure.
Cette distribution fmitrn{z) est justement celle calculée dans la méthode
précédente.
3.4.2 Densité de probabilité de la distance entre proches
voisins
Soit une distribution de N points à une dimension 2 suivant une loi de
densité fi(z) dz , alors la “distance” d’un point à son précédent autour de la co
ordonnée 2 obéit à une loi exponentielle de paramètre N /i(z), soit :
Si A = Z{l) - *(*_!)
alors
dP( A) = N v(z)e~N^z)AdA (3.34)
En effet, 1a. probabilité P que la plus petite “distance” A autour de z
soit au moins égale à S est 1a. probabilité qu’aucune des N étoiles ne soit dans
l’intervalle }z — 8, z\. Cette probabilité pour une étoile donnée est :
1 — (n(z) — n(z — 6)) (3.35)
où on a défini n(z) par :
n(z) = f n(z)dz (3.36)
J — OO
P va. donc s’écrire :
P = [1 — (n(z) — n(z — é))]7V (3.37)
Par un développement de Taylor au premier ordre :
p = [1 - = [1 - (3.38)
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En posant d = — (avec N grand) on a P = [1 — fjn(z)]N qui tend vers
e-xn(z) qUanc| ]\j tend vers l’infini.
P étant 1a. probabilité que la distance A entre 2 étoiles consécutives
autour de z soit au moins égale à S, va donc s’écrire :
r oo
P = P(A >S)= dP{ A)
Js
e~xn(z) _ e~8Nn{z) (3.39)
d’où
dP{ A) = fA{S)dS (3.40)
avec
U(S) = -(e-<JV“W)' = Nfi(z) e-^W (3.41)
Ce qui est bien ce qui était annoncé au début de cette partie. Cette
nouvelle méthode fait intervenir une nouvelle quantité observée A.
3.5 Remarques sur ce chapitre
Nous avons décrit trois méthodes différentes basées sur le principe du
maximum de vraisemblance, afin de déterminer entre autres l’échelle de hauteur
et 1a. hauteur du Soleil d’un échantillon d’étoiles. Les trois méthodes décrites ci-
dessus font intervenir différentes données observées, qu’il s’agisse de la magnitude
apparente, de la parallaxe, des latitudes et longitudes galactiques, ou de la hauteur
au-dessus du plan galactique Z ou de 1a. plus petite “distance” en “z” entre deux
étoiles. Elles tiennent compte de la censure sur la magnitude apparente limite de
notre échantillon et il est possible de changer les différentes lois de distribution.
Dans la première méthode en particulier, cette censure se fait directement sur les
observables (tt, m,/, b).
Ces méthodes seront testées par des simulations dans le chapitre suivant.
Quant à leur application à des échantillons réels (et donc à des données observées),
celle-ci sera présentée dans le chapitre 6.
Les méthodes décrites dans ce chapitre sont donc générales et peuvent
être modifiées lors d’applications à des cas particuliers d’échantillons réels, afin
de tenir compte des différentes censures sur ces échantillons. Des méthodes par
maximum de vraisemblance similaires à 1a. première ont été développées et appli
quées par Casertano et Ratnatunga (1991), par Luri (1995), par Arenou (1995)
en vue de la. détermination et calibration de 1a, magnitude absolue des étoiles.
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Annexe A
Quelques propriétés de l’estimateur du maxi
mum de vraisemblance
On donne dans cette annexe, sans les prouver, quelques propriétés de
l’estimateur du maximum de vraisemblance. Pour les démonstrations et les autres
propriétés non mentionnées ici (comme la convergence ...), on pourra se référer
à tout ouvrage de statistiques, par exemple Kendall et Stuart (1973) ou Pelât
(1996) ou Gourieroux et Montfort (1989). On s’intéresse au cas d’un échantillon
indépendant et identiquement distribué, noté en abrégé échantillon i. i. d., (c’est
à dire où les variables aléatoires G sont indépendantes les unes des autres et issues
de 1a, même population parente).
Biais d’un estimateur et estimateur du maximum de vrai
semblance
Le biais d’un estimateur tn de 9 est 1a, quantité Bn(9) telle que
E{tn) = 6 + Bn(0) (3.42)
tn est donc un estimateur non biaisé de 0 si E(tn) = 6 où E désigne l’espérance
mathématique. De même un estimateur est asymptotiquement non biaisé si le
biais Bn(0) tend vers 0, quand la taille de l’échantillon augmente.
L’estimateur du maximum de vraisemblance 0n est souvent biaisé. Ceci
est lié au fait que si 0n est un estimateur du maximum de vraisemblance (esti
mateur MV) de d, alors pour toute fonction r, T(0n) est également un estimateur
MV de t(0). Une version optimiste de cette propriété consiste à dire que si 9n
est un estimateur biaisé de d, on peut peut-être trouver une fonction r telle que
r(0n) soit un estimateur non biaisé de r(0).
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Précision d’un estimateur
La, précision d’un estimateur est reliée à sa variance. Plus celle-ci est pe
tite et plus l’estimation est précise. Il existe néanmoins une précision intrinsèque
pour tout estimateur tn: qui est donnée par l’inégalité de Cramer-Rao: Sous cer
taines conditions de régularité (qui permettent d’assurer l’existence des quantités
ci-dessous, essentiellement que t est du second ordre, que l’information de Fisher
définie ci-après existe et est finie ...), on a:
Vai'(c) > (3-43)
La quantité apparaissant au dénominateur de cette inégalité est appelée Informa
tion de Fisher In(0) contenue dans le n-échantillon.
r <92 ln L ^r/cUn Lx9l
In(0) = = El(—f] (3.44)
Dans le cas d’un échantillon i. i. d. de loi de densité parente /, on peut montrer
que:
In(0) = n h(0) = n E[(—L)2} (3.45)
Un estimateur dont la variance atteint cette borne est dit de variance
minimum limite ou MVB. On peut montrer que la méthode par maximum de
vraisemblance fournit l’estimateur MVB si celui-ci existe.
Loi et variance de l’estimateur du maximum de vraisem
blance
Sous des conditions assez générales, on peut montrer que l’estimateur MV
19n a une densité de probabilité h(6n) asymptotiquement normale, d’espérance 0
et de variance c’est à dire:
lim h(Bn) = ( ——)2 exp[—($n - O)2] (3.46)
Tl rCO 'jy
Dans 1a. mesure où la densité de probabilité de 0n possède une espérance
et une variance, cela veut aussi dire:
qu’on a:
lim E(0n) = 0 (3.47)
n—>co
c’est à dire que l’estimateur MV est asymptotiquement non biaisé
et que:
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nIim Var(0„) = I~\0) (3.48)
c est à dire qu’il est asymptotiquement efficace.
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Chapitre 4
Simulations
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Les simulations permettent de tester et donc valider les méthodes précé
demment développées. Elles permettent de vérifier si l’objectif attendu est réalisé,
de tester l’influence des différents paramètres entrant en compte, de connaître les
limites de la méthode testée.
Ce chapitre est consacré à plusieurs séries de simulations permettant de
tester les trois méthodes sur des échantillons dont on connaît déjà les différentes
valeurs des paramètres M0, aM-,hz, Zq.
Nous intéressant plus particulièrement à l’estimation de l’échelle de hau
teur par ces méthodes, nous supposerons que le Soleil est dans le plan galactique
(Zq = 0), et que les valeurs de M0 et cm sont également connues, déterminées et
données au préalable.
Il ne faut pas oublier que les simulations ont aussi leurs limites, celles
venant des hypothèses des lois adoptées pour décrire tel échantillon, telle dis
tribution. Réalisées en grand nombre, elles permettent néanmoins d’évaluer les
précisions sur les estimations, celles-ci devant être comparées ensuite à la précision
optimale obtenue par le calcul de l’information de Fisher.
4.1 Principe du tirage aléatoire
Le principe qu’on a utilisé pour tirer aléatoirement une réalisation de la
variable X distribuée selon une loi densité de probabilité fx(%) fixée par avance
est le suivant :
On considère qu’on “sait” (qu’il existe déjà des fonctions permettant de)
tirer un nombre aléatoire entre 0 et 1, selon une loi uniforme. On peut alors (par
un changement de variable) se rapporter au cas où le domaine de définition de la
variable aléatoire X est l’intervalle [0,1], et où l'image de fx(%) est aussi incluse
dans ce même intervalle.
Il s’agit alors :
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- de tirer aléatoirement un nombre x selon une loi uniforme entre 0 et 1
de tirer aléatoirement un nombre y selon une loi uniforme entre 0 et 1
- de faire le test :
1. si y > on rejette ce tirage et on recommence la procédure
2. si y < fx{x), on accepte ce tirage
Le x ainsi retenu, est une réalisation de 1a. variable aléatoire X distribuée
selon 1a. loi densité de probabilité fx{%)-
Par ce procédé, nous serons à même de tirer des réalisations de variables
aléatoires distribuées selon n’importe quelle loi densité de probabilité, comme la
loi exponentielle, la, loi sécante carrée, la loi normale...
Nous allons effectuer un grand nombre de simulations d’échantillons
d’étoiles. Comme dans le chapitre précédent, le modèle suivant sera utilisé:
Les positions des étoiles vont être supposées suivre une loi uniforme dans
le plan galactique (et plus exactement dans un disque centré au Soleil de
rayon A).
La hauteur Z au-dessus du plan galactique va être générée selon une loi
exponentielle de paramètre où hz représente l’échelle de hauteur, qu’on
cherche à estimer.
Quant à la magnitude absolue des étoiles, nous lui ferons suivre pour densité
de probabilité une loi normale Af(Mo, om) où M0 est la magnitude absolue
moyenne de l’échantillon et (Jm son écart-type.
Comme annoncé au chapitre précédent, nous allons nous intéresser es
sentiellement dans ce chapitre à l’estimation de l’échelle de hauteur hz. Dans les
simulations décrites, nous supposerons donc que le Soleil est situé dans le plan
galactique et que la magnitude absolue moyenne de l’échantillon simulé ainsi que
son écart-type am sont connus. Nous nous attacherons alors à, l'estimation de hz
uniquement, donnée par les trois méthodes du chapitre 3, pour différents cas de
figure (selon la magnitude limite de censure, le nombre d’étoiles, la valeur de hz
à estimer...).
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TŸllim hzi ahz i hz2 ^hZ2 hz3 °hz3
12 200 9 200 9 200 9
11 200 12 200 12 200 12
10 198 18 198 18 198 18
9 199 27 199 27 199 27
8 204 44 205 45 205 45
1-7
l 197 64 197 64 197 64
Tab. 4.1 - Estimations de hz pour 80 échantillons simulés de 2000 étoiles de
magnitudes m inférieures à mnm; au départ hz = 200 pc: M0 = 3.5m; <tm = 0.5m;
les hzi et (Thzi sont exprimés en pc
4.2 Influence de la magnitude limite de coupure
Comme on l'a. largement mentionné auparavant, l’estimation de l'échelle
de hauteur d’un échantillon est fortement dépendante de 1a. censure en magnitude
apparente de ce dernier. Cela justifie le fait qu’on va commencer par étudier
l’influence de la magnitude limite de coupure.
Un échantillon simulé, censuré par la magnitude apparente visuelle
est construit de la. manière suivante : on commence par tirer au hasard, pour
chaque étoile de l’échantillon, ses positions x,y,z. Puis on tire sa, magnitude
absolue. A l’aide de la. distance r (donnée par ses positions x,y,z) de l’étoile
et de sa magnitude absolue, on calcule sa magnitude apparente. Si celle-ci est
plus petite (plus brillante) que la magnitude de coupure rn/îm, on conserve les
données de cette étoile. Sinon on recommence le processus (tirer les positions, la
magnitude absolue ...)
Les résultats que nous avons obtenus, sont donnés dans le tableau 4.1.
Il s’agit de la, moyenne et de l’écart-type de l’estimation de l’échelle de hauteur,
obtenus :
- sur 80 échantillons simulés de 2000 étoiles,
- censurés en magnitude limite par m/2rn variant de 7 à 12 magnitudes,
- ayant au départ h~ = 200 pc, M0 = 3.5m, (Jm = 0.5m
- avec les trois méthodes statistiques par maximum de vraisemblance décrites
au chapitre précédent.
On va noter par hzi,hz2,hz3 les estimations de l’échelle de hauteur (en pc) obtenues
respectivement avec la première méthode, la, seconde et la troisième.
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Les trois méthodes donnent des résultats fort similaires et permettent de
trouver une estimation de l’échelle de hauteur, proche de celle entrée au départ.
Plus la magnitude limite de coupure est élevée (peu brillante), et plus précise
est l’estimation de l’échelle de hauteur. Cela s’explique par le fait, que pour une
magnitude élevée (peu brillante) de coupure mum, correspond une distance limite
cliim plus grande :
miim - M = 5 log(<4m) - 5 (4.1)
Pour une échelle de hauteur fixée à 200 pc, une estimation est plus pré
cise avec un échantillon d’étoiles allant jusqu’à 501 pc (correspondant à mnm =
12m, Mo = 3.5m) cpie pour un échantillon dont on observe les étoiles que jusqu’à
79 pc (pour mum = 8m, M0 = 3.5m).
4.3 Influence du nombre d’étoiles
Nous n’avons réalisé jusqu’à présent cpie des simulations comportant 2000
étoiles. Il est clair que ce nombre d’étoiles variera, quand nous applicpierons les
méthodes aux différents échantillons réels d’étoiles, et ce d’autant plus que nous
formerons plusieurs sous-échantillons à partir de nos échantillons de départ. Il est
donc important d’étudier et de connaître l’influence de ce nombre d’étoiles, quant
à l’estimation de l’échelle de hauteur.
Nous regroupons dans le tableau 4.2 les résultats obtenus à partir de 80
échantillons simulés de N étoiles, (N variant de 250 à 10000). Ces échantillons
sont censurés à la magnitude limite mnm = 9m. Ils sont tels cpie, au départ :
M0 = 3.5m, aM = 0.5m, h2 = 200pc
Comme nous nous y attendions, une meilleure précision est donnée pour
un plus grand nombre d’étoiles.
4.4 Influence de la valeur du paramètre qu’on
cherche à estimer
Nous allons maintenant nous intéresser à l’influence de 1a. valeur hz cpi’on
veut déterminer. Pour cela, nous avons réalisé plusieurs simulations de 80 échan
tillons de 2000 étoiles, censurés à la magnitude mum = 9m, avec au départ :
M0 = 3.5m, crM = 0.5m
et le paramètre hz variant de 100 à 260 pc. Nous avons obtenu avec les trois
méthodes, les résultats suivants (cf tableau 4.3) :
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N * hzi ahz i hz2 Cr/l22 hz3 ŒhZ3
250 215 80 215 80 215 80
500 182 43 182 43 182 43
750 206 42 206 42 206 42
1000 200 36 200 36 200 36
1500 198 30 198 30 198 30
2000 199 27 199 27 199 27
5000 198 16 198 16 199 16
10000 199 12 199 12 199 12
Tab. 4.2 - Estimations de hz pour 80 échantillons simulés avec au départ: hz =
200 pc, Mo = 3.5771, (Txj = 0.5m, mnm = 9m et différents nombres d’étoiles; les
hzi et (Jhzi sont exprimés en pc
hz de départ hzi °hz i hz2 ahz2 hzz %3
100 98 6 98 6 98 6
120 120 8 120 8 120 8
140 138 13 138 13 138 13
160 157 16 157 16 157 16
180 182 25 182 25 182 24
200 199 27 199 27 199 27
220 220 30 220 30 220 30
240 244 36 244 36 244 36
260 259 46 259 46 258 46
Tab. 4.3 - Estimations de hz pour 80 échantillons de 2000 étoiles avec au départ :
Mq = 3.5m ; cm - 0.5m, mnm = 9m et différentes valeurs de hz; toutes les
échelles de hauteur hzi et cj\lzi sont donnés en pc
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On constate que pour cette magnitude limite fixée mnm = 9m, plus
Téchelle de hauteur est petite, plus son estimation est précise. En effet une es
timation de l’échelle de hauteur est plus précise, quand on dispose d’un échan
tillon allant plus loin que la valeur caractéristique (de l’échelle de hauteur), qu’on
cherche à estimer. On peut ainsi mieux “voir” la décroissance exponentielle.
4.5 Influence de la magnitude absolue moyenne
et de l’écart-type
La magnitude absolue moyenne d’un échantillon et son écart-type sont
caractéristiques d’un ensemble d’étoiles homogènes, par leur type spectral, leur
âge... Par exemple une magnitude absolue moyenne de 3.5 magnitudes correspond
à un ensemble de naines F de type spectral entre F3 et F5. Plus l’écart-type en
magnitude absolue de l’échantillon est petit, et plus ce dernier est “piqué”, et ne
comporte des étoiles que d’un certain groupe.
4.5.1 Magnitude absolue
Les tableaux 4.4 montrent les résultats obtenus lors :
- de simulations de 80 échantillons de 2000 étoiles
- censurés en magnitude limite par mum égale à 9m
- ayant au départ
hz = 200 pc, M0 = 2.5m, 3.5m, 4.5m, aM = 0.5m
- avec les trois méthodes d’estimation décrites auparavant. On notera comme
précédemment par hzi, hz2, hz3 les estimations obtenues respectivement par
la première, la seconde et la troisième méthode.
On constate que plus la magnitude absolue moyenne de l’échantillon aug
mente, et plus l’écart-type sur l’estimation de l’échelle de hauteur augmente aussi.
Plus la précision sur l’estimation de l’échelle de hauteur s’amoindrit. Cela provient
encore du fait, que pour une magnitude limite fixée à par exemple, mnm = 9m,
la distance limite r/îm d’observation des étoiles d’un échantillon diminue de 199
pc, pour une magnitude M0 = 2.5m, à 126 pc pour M0 = 3.5m, à 79 pc pour
M0 = 4.5m. La précision sur l’estimation d’une échelle de hauteur de 200 pc, est
meilleure quand on considère un échantillon le plus étendu en distance possible.
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M0 hzi (en pc) °hzi (en pc) hz2 (en pc) °hz2 (en pc) hz3 (en pc) °hz3 (en pc)
2.5 197 14 197 14 196 14
3.5 199 27 199 27 199 27
4.5 204 43 204 43 204 43
Tab. 4.4 - au départ: hz = 200pc; <jm — 0.5m; m/rm = 9m et différentes valeurs
de M0
&M hzi (en pc) ahzl (en pc) hz2 (en pc) ahz2 (en pc) hz3 (en pc) °hz3 (en pc)
0.3 208 37 209 37 209 37
0.5 199 27 199 27 199 27
0.7 200 20 200 20 200 20
0.9 197 16 197 16 197 16
Tab. 4.5 - au départ: M0 = 3.5m, mum = 9m, hz = 200pc et différentes valeurs
de &m
a
4.5.2 Ecart-type en magnitude absolue de l’échantillon
Plus Pécart-type d’un échantillon est petit, et plus sa magnitude absolue
est distribuée sur un tout petit intervalle, plus cet échantillon n’est constitué que
par un seul type d’étoiles. Voici les résultats que nous obtenons par simulations
de 80 échantillons de 2000 étoiles, ayant au départ :
hz = 200 pc, Mo = 3.5m, mlim = 9m
et <jm variant de 0.3 à 0.9m (cf tableau 4.5).
On constate que pour une magnitude limite de coupure donnée mum = 9m
la précision sur l’estimation semble d'autant plus grande, que Pécart-type o>/ de
l’échantillon considéré est grand. Cela provient encore une fois, de la taille de la
sphère limite dans laquelle les observations sont réalisées.
Cette taille limite est fonction de Mo, (Tm- En effet, de part la
distribution gaussienne des magnitudes absolues selon Aé(Mo, la magnitude
absolue d’une étoile simulée est comprise (avec une probabilité supérieure à 99%)
dans un intervalle situé entre M0 — 3<tm et M0 + 3 <Jm• La distance limite (associée
à mum et M0 — 3 <7m) est donc la plus grande pour un ctm le plus grand.
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4.6 Robustesse des méthodes
Jusqu’à présent les simulations effectuées ont consisté à entrer différentes
valeurs pour les paramètres de départ (hzi M0, %), et à vérifier qu’après applica
tions des méthodes par maximum de vraisemblance, on retrouvait bien la valeur
de hz donnée au départ. On a étudié l'influence de chacun des paramètres de
départ et également celle de la magnitude limite de coupure, du nombre d’étoiles.
Il s’agit maintenant de s’intéresser à la robustesse de ces méthodes c’est à
dire à la sensibilité de notre estimateur par rapport à un écart aux hypothèses ini
tiales. (On peut se référer à Lecoutre et Tassi (1987) pour une étude approfondie
de ce problème).
Ces hypothèses initiales concernent d’une part 1a. distribution des hau
teurs au plan galactique, d’autre part la distribution des magnitudes absolues.
Les questions qu’on peut se poser sont donc:
- Que se passe-t’il si 1a. distribution des hauteurs au plan galactique n’est pas
exponentielle mais suit une autre loi ?
- Quelle estimation de hz obtient-on si notre échantillon comporte des points
“aberrants”, c’est-à-dire que ce dernier est constitué pour un faible pour
centage d’étoiles d’une autre population (par exemple 5% des étoiles ont
une hauteur Z distribuée selon une loi exponentielle d’échelle de hauteur
différente de celle entrée au départ), et qu’on ignorait ce fait ?
Que se passe-t’il si la distribution en magnitudes abolues ne suit pas une loi
normale, ou qu’un petit pourcentage des étoiles de l’échantillon suit une loi
normale de moyenne et écart-type différent de ceux entrés dans la méthode ?
4.6.1 Que se passe t’il si la loi de densité des hauteurs 2
n’est pas celle introduite dans la méthode ?
Les trois lois de densité “usuelles” pour la hauteur au plan galactique
sont :
- une loi exponentielle d’échelle de hauteur hz :
\z\
f(Z) ~ e hz
- une loi en sécante carrée :
f(Z)
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îïïiim hzi (en pc) °hzi (en pc) hz2 (en pc) crhz2 (en pc) hz3 (en pc) °hz3 (en pc)
10 207 20 207 20 207 20
9 210 34 210 32 210 32
8 221 58 219 56 219 56
Tab. 4.6 - Estimations de l’échelle de hauteur pour 80 échantillons simulés de
2000 étoiles; Mq = 3.5m; <jm = 0.5m (mélange de plusieurs populations stellaires)
- une loi gaussienne :
1 / Z \ 2
f(Z) ~
Les deux premières lois étant les plus réalistes, on s’attachera à appli-
quer les deux méthodes (avec une loi exponentielle, et avec une loi en sécante
carrée) sur nos échantillons observés (la précision sur l’estimateur sera calculée
par l’information de Fisher — voir $4.7).
4.6.2 Introduction d’un faible pourcentage d’étoiles issues
d’une population ayant une autre échelle de hauteur
Pour tenter de répondre à la seconde question, quant à l’existence de
“points aberrants”, nous avons effectué les simulations suivantes. Nous avons
considéré que notre échantillon d’étoiles n’était plus constitué que par des étoiles
du disque mince (caractérisé par une seule échelle de hauteur) mais que des
étoiles d’autres populations (disque épais et halo) étaient également présentes,
la méthode de maximum de vraisemblance utilisant une loi en exponentielle.
Nous avons ainsi simulé 80 échantillons de 2000 étoiles, chaque échantillon
étant constitué pour la majorité (94.9%) d’étoiles du disque mince avec une échelle
de hauteur de 200 pc; le pourcentage restant étant formé de 5% d’étoiles du disque
épais avec une échelle de hauteur (pour une loi exponentielle) de 800 pc (ce qui
est une moyenne entre les travaux de Reid et Majewski (1993) donnant une
population du disque épais de 2% des étoiles avec une échelle de hauteur de 1400
pc, et les travaux de l’équipe de Besançon tendant vers 7% des étoiles appartenant
au disque épais avec une échelle de hauteur de 760 pc; Robin et al. 1996). Enfin
une étoile sur 1000 sera dite appartenir au halo et sa hauteur Z sera simulée par
une loi uniforme entre -4000 et 4000 pc (Haywood, 1996).
Les résultats de ces simulations sont donnés dans le tableau 4.6 :
Ils sont à comparer à ceux obtenus dans le même cas avec toutes les
étoiles tirées avec une échelle de hauteur de hz = 200pc (cf tableau 4.1)
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hzi Œhzl hz2 °hx2 hz3
V(3.0,0.5) 242 40 238 37 238 37
V(4.0,0.5) 174 21 177 20 177 20
V(3.5,0.3) 186 21 187 22 187 22
V(3.5,0.7) 223 31 220 27 221 27
Tab. 4.7 - Estimations de l’échelle de hauteur pour 80 échantillons simulés de
2000 étoiles; au départ hz = 200 pc; M0 = 3.5m; cjm — 0.5m pour 90% des
étoiles les 10 % restants ayant une magnitude absolue tirée selon la loi normale
Af(MuaMl); Es échelles de hauteurs hzi et les cr^, sont donnés en pc.
On peut constater que les résultats de ces nouvelles simulations sont
moins bons que les précédents. En toute rigueur une nouvelle méthode permettant
d’éliminer un à un les points aberrants découverts, similaire à celle développée
par exemple par Ratnatunga et Casertano (1991) ou Arenou et al. (1995) lors de
son étude du point zéro des parallaxes Hipparcos, pourrait être développée.
4.6.3 Introduction d’un pourcentage d’étoiles ayant une
magnitude absolue tirée selon une autre loi normale
Nous avons ici réalisé des simulations de 80 échantillons de 2000 étoiles,
censurés à la magnitude limite de 9m. La majorité des étoiles (90%) a une ma
gnitude absolue tirée selon une loi normale J\f(3.5, 0.5) la magnitude absolue des
10% restant étant tirée selon
- (a) la loi Aé(3.0,0.5) (échantillon (a) )
- (b) Aé(4.0, 0.5) (échantillon (b) )
- (c) Aé(3.5,0.3) (échantillon (c) )
- (d) Aé(3.5,0.7) (échantillon (d) )
Les résultats obtenus par les trois méthodes sont résumés dans le tableau 4.7.
L’échantillon (échantillon (a)) avec 10% d’étoiles simulées avec une ma
gnitude absolue de Af(3.0,0.5) comporte des étoiles allant plus loin en distance,
pour une magnitude limite mum fixée que celles ayant une magnitude M0 = 3.5m,
d’où une échelle de hauteur estimée supérieure à 200 pc. De même l’échantillon
(b), est biaisé vers de plus faibles distances et donc il est normal de trouver une
échelle cle hauteur inférieure à 200 pc.
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L’échantillon (cl) a tendance à avoir une estimation supérieure à 200 pc:
la distance limite de l’échantillon pour milTn = 9m est en effet supérieure pour
M\ = 3.5 — 3 * 0.7 , que celle donnée avec M0 = 3.5 — 3 * 0.5. Pour la même
raison l’estimation de hz de l’échantillon (c) est légèrement inférieure au 200 pc
de départ.)
On constate donc que les méthodes utilisées sont sensibles aux para
mètres d’entrée (ici M0,<tm). Cette sensibilité est d’autant plus grande que le
nombre d’étoiles ayant par exemple une magnitude absolue différente de celle in
troduite dans la méthode, est important. 11 s’agira donc dans l’application à notre
échantillon réel, de déterminer avec soin cette dernière (et <jm)-> voire cl’estimer
ces deux paramètres avec la méthode par maximum de vraisemblance elle-même.
4.7 Précision sur l’estimateur grâce à l’informa
tion de Fisher
La. précision d’un estimateur est reliée à sa variance. Plus celle-ci est
petite, et plus l’estimateur est précis. Jusqu’ici la précision de notre estimateur
de hz était donnée par la répétition d’un grand nombre de simulations. Pour
tant comme on l’a déjà indiqué dans l’annexe du chapitre 3, il existe une limite
inférieure à la variance des estimateurs. Cette limite inférieure est donnée par
l’inégalité de Cramer-Rao. Dans le cas d’estimateurs non biaisés, cette limite dite
borne de Fréchet est égale à où In(0) est l'information de Fisher contenue
dans le n-échantillon (Pelât, 1996). Dans notre cas (échantillon i. i. d. de loi de
densité parente f) on a:
In(P) = nh(p) (4.2)
avec :
h(0) = E{
dlog(/(æ|fl)) 2
deJ
,d2\ogf(x\0)
bl ï (4.3)
De plus l’estimateur par maximum de vraisemblance étant asymptotique
ment efficace, sa variance converge vers cette limite quand la taille n de l’échan
tillon tend vers l’infini.
On a donc calculé cette information de Fisher pour la première méthode
exposée. On trouve que:
où
<91og /(m, 7r,/, b\hz) |sin(6)| U P
dhz = TThl Ü~ (4.4)
U
-(m+ 5 log(7r) + 5 — M0)2
— | sin (6) | COS(6)
clb du dm dl
(4.5)
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soit
U = 2U2aM\l~
fn/2 f00 r , rriiim + 51og(7r) + 5 - M0 -i^wi cos(ê)
/ o X=ç^a er/c< 7S >e —^d-db (4.6)'6=0 J TT
et
\/2 (7m
U P — 2 FI2 (jm '
f11/2 f00 , ( rnum + 51og(7r) + 5 - M0 -I^WI cos(6) sin(h)
Lo 6rfc{ ^ )e ^ -3T-m— dnclb (4.7)\/2(Jm 7T 7T
Finalement la limite inférieure de l’écart-type est donnée par
®Fisher —
n h(hz) ^ ^d\ogf(m^i,li,bi\hz)y
On a regroupé les résultats obtenus dans le tableau 4.8 et la figure 4.1
quand on a au départ :
hz - 200pc, M0 = 3.5m, crM = 0.5m, mum = 97
On a également reporté dans ce tableau les écarts-types obtenus par simulations,
pour différents nombres d’étoiles.
On constate un très bon accord entre les écarts-types calculés par l’in
formation de Fisher d’un côté et ceux issus des simulations (les premiers étant
comme attendu inférieurs aux seconds). La troisième colonne du tableau indique
le rapport entre ces deux estimations d’écarts-types. Celui-ci est en moyenne égal
à 1.1, rapport qui pourra être pris en compte lors des applications à des échan
tillons observés censurés pareillement en magnitude.
4.8 Conclusions et remarques concernant ce cha
pitre
Une des conclusions est la similitude entre les résultats des trois méthodes
étudiées.
Une meilleure estimation de l’échelle de hauteur est obtenue avec un
échantillon censuré en magnitude limite 1a. plus élevée possible (donc allant le
plus loin possible en distance) et un nombre d’étoiles le plus important possible.
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Nombre d’étoiles aFisher (en pcf &Sim (en pc) ®Sim / erFisher
50 166.9 222.2 1.33
250 70.0 80.0 1.14
500 46.2 49.4 1.07
750 39.2 42.0 1.07
1000 33.1 36.3 1.10
1500 27.7 29.6 1.07
2000 24.3 27.5 1.13
5000 15.4 15.6 1.01
10000 10.9 12.3 1.13
20000 7.7 8.6 1.12
Tab. 4.8 - Comparaisons des écart-types de hz calculés avec l’information de
Fisher (crpisher) et avec des simulations (crsim.) (exprimés en pc), pour mnm = 9m
Ces méthodes sont sensibles à l’existence de points aberrants dans les
échantillons. A défaut d’écrire une nouvelle méthode permettant de détecter et
éliminer ces points, on peut essayer d’apporter un soin très particulier à la consti
tution de nos échantillons et tenter d’éliminer par avance ces point “aberrants”.
Les erreurs sur les estimations de hz calculées théoricpiement par l’in
formation de Fisher, ou déterminées pratiquement par un nombre important de
simulations sont très semblables, quand la taille de l’échantillon est “assez” grande
(N > 250).
Dans la première méthode la censure se fait directement sur les obser
vables. C’est celle qui fut la plus simple à mettre en œuvre et qui sera appli
quée à des échantillons réels dans le chapitre 6, en recherchant les 4 paramètres
(Mo, c7m, hz, Zq).
J’ai utilisé pour écrire ces programmes permettant 1a, génération d’échan
tillons simulés et l’implantation des méthodes statistiques décrites, plusieurs sous-
routines fortran des Numerical Recipes (Press et al. 1990), en particulier pour la
maximisation des fonctions à une ou plusieurs variables (cf chapitre 6), le calcul
des intégrales simples et doubles, l’inversion de matrice (cf chapitre 6). Quant au
tirage aléatoire d’un nombre entre 0 et 1, il me fut donné par une routine de F.
Arenou, qui utilise les minutes et les secondes comme “graine” pour démarrer.
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ecarts-types de hz (en pc) obtenus avec l’information de Fisher et avec des simulations
Nombre d’etoiles
FiG. 4.1 - Ecarts-types de hz calculés avec l'information de Fisher et avec des
simulations
Chapitre 5
Erreurs d’observations
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Jusqu’à présent, nous avons étudié comment la sélection de nos échan
tillons d’étoiles, complets jusqu’à une certaine magnitude limite, affectait l’esti
mation de l’échelle de hauteur d’un échantillon du disque galactique. Nous avons
alors introduit une fonction de sélection, modifiant la loi de la densité et permet
tant de prendre en compte cet effet. Ces étoiles étaient considérées sans erreurs
de mesure. Pourtant dès qu’on utilise un échantillon réel d’étoiles, avec des don
nées observées, ces dernières sont forcément entâchées d’erreurs dites “erreurs
d’observations”. Les erreurs d’observations cpii nous importent concernent essen
tiellement la parallaxe (avec Hipparcos, elles sont dues principalement au bruit
de photons). Nous négligeons celles issues des mesures de longitude et latitude
galactiques, et celles sur la magnitude apparente (qui sont en général inférieures
à 0.01 magnitudes).
Il a déjà été remarqué, lors du second chapitre, que la précision sur les
parallaxes était avec Hipparcos particulièrement bonne, moins de deux mas, pour
une étoile de magnitude plus brillante que 9m. Néanmoins, il est nécessaire de
se rendre compte de l’influence de celle-ci quant à l’estimation de l’échelle de
hauteur.
5.1 Méthode permettant de tenir compte des
erreurs de mesures
De même qu'il a été possible de prendre en compte l’effet de censure en
magnitude apparente dans notre méthode par maximum de vraisemblance, on
va montrer qu’on peut également tenir compte des erreurs de mesures sur les
données de nos étoiles.
Cette façon de faire est très générale et peut être appliquée pour les dif
férentes erreurs de mesure considérées (sur la parallaxe, la magnitude apparente,
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les coordonnées de position...).
Dans notre cas, nous allons tenir compte seulement des erreurs de mesure
sur la parallaxe, les erreurs sur la magnitude étant très faibles (inférieures à 0.01
magnitudes) et celles sur les coordonnées / et b négligeables.
Nous notons par n la vraie parallaxe d'une étoile sans erreurs de mesure,
et par 7r0&s sa parallaxe mesurée, soit entâchée d’une certaine erreur de mesure.
Nous supposons que la loi d’erreur est donnée par une loi normale. C’est-à-dire
que la loi de densité de la parallaxe observée sachant la vraie parallaxe est donnée
par :
~(7roh.<~7r)2
£{*obs\n) ~ e (5.1)
où 0V est une constante (variant de 0.001 à 0.01 seconde d’arc) dépendant de la
magnitude de l’étoile.
5.1.1 Cas de la première méthode: Nouvelle fonction de
densité de probabilité /(m, 7r065,Z, b)
Ainsi que nous l’avons écrit dans le chapitre précédent, nous n’utiliserons
que la première méthode. La fonction densité de probabilité avec la parallaxe des
étoiles entâchée d’erreurs ou parallaxe “observée’1 va s’écrire :
frnum(m^obsJ,b) = / fmlirn{m, 7T065, /, 6,7r) dir (5.2)
J 7T
où /m(tm(rn, TTobs-, l, ù, 7r) est la loi de densité jointe des vraies données m, 7r, /, b et
des données observées 7r0f,s.
fmlim(m,TTobs,l,b,n) = e(îrs6s|7r) (5.3)
Les nouvelles formules donnant la densité de probabilité des observables
m, 7T0i)S, /, b vont donc être :
r oo
fmltrn{m,TTobs,l,b) = / M(fc) fmlirn{m, 7robs,l,b, 7r) du (5.4)
avec
1
Cte
e
(m+5 log(7r) + 5-M0)2
2 a2
M
fmum ^obsi Ù, 7r)
I sin(6) I œs(6)
g 7T h Z g 2 ' CT TT '
TT4
lme]-oo;mjIm](m)^7robae[7T“i)i;7r+)j(7ro^)
»l£[O;2n](0 16<[-|;f](!>)1„[22ÿl!oc[(7r)
(5.5)
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7T~bs et 7ïçbs correspondent respectivement à la plus petite et à la plus
grande valeur observée de 7Tobs.
La Cte est déterminée de telle sorte que:
/ / / [ fmlim(m,nobs,l,b) = 1 (5.6)
Jm JTr0bs J b
On obtient ainsi avec la définition de la fonction d’erreur erfc déjà in
troduite au Chapitre 3 :
II
rmu,
J — oo
_ (m + 5 log(7T)+b — M0)Z
e 2 a~M dm
I n miim + 5 log(7r) + 5 - M0
= Sljerfd )
De même pour
(5.7)
12
obs 1 / 77obs 77 \2
e 2^ ^ > dTcobs
f^obs 1 1 77obs '
= e 2V **
J«ôbs
-P
J — oc
c/ttobs
obs 1 / 77obs 77 ^2
e 2 V a-*- 7 a7T
•7 o
/ n r r / 7T0+6s-7T, ,
\/ — [erfc( — ) - erjc(
obs
77obs ' 77
\/2.cr7 y/2.
)]
cr7
(5.8)
Ainsi on a :
Cte
'n
IL LZsmaMder
2U
miim + 5 log(7r) + 5 - M0
\/2crM
.+
^ \P [er/c(-^-l) - er/c(-^)]
2 e 71-/1
ry. cos(6)
7T
(5.9)
Par quelques calculs analytiques préliminaires, il a ainsi été possible de
transformer l’intégrale quadruple au dénominateur de la fonction de densité par
une intégrale double. Cette nouvelle fonction de densité pour les observables
(m,7r0&s,/, b) est donc constituée d’un rapport entre une intégrale simple au nu
mérateur et une intégrale double au dénominateur.
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5.2 Résultats de simulations avec cette méthode
tenant compte des erreurs d’observation
Les tirages effectuées ont été réalisés de la manière suivante :
- tirer les positions x,y,z d'une étoile
- tirer sa magnitude absolue M
- calculer sa parallaxe tt = —-, 1 =
1 v/V+^+r2)
- ainsi que sa magnitude apparente selon la loi de Pogson
- considérer que les lois d’erreurs d'observation sont des lois gaussiennes, c’est
à dire que, 1a. parallaxe entâchée d’erreurs est obtenue selon un tirage au
hasard d’une loi normale de moyenne la ”vraie” parallaxe déjà tirée, et
d’écart-type, la précision donnée sur la parallaxe, soit Af(n,crn). Cette pré
cision sur la parallaxe crn est une constante dépendant de la magnitude de
l’étoile.
- de faire le test
1. si cette magnitude est plus brillante que 1a, magnitude limite de cou
pure, conserver les données tirées de cette étoile
2. sinon recommencer la procédure
En appliquant la nouvelle méthode à ces tirages, nous avons obtenu pour
80 échantillons de 500 étoiles simulées jusqu'à la magnitude limite 9m, avec au
départ :
M0 = 3.5m crM = 0.5m; hz = 200 pc
une estimation de l'échelle de hauteur de:
hz = 207 pc; c7hz = 58 pc
Cette estimation est à comparer à celle obtenue dans le chapitre précé
dent. Avec les méthodes ne tenant pas compte des erreurs, pour cette magnitude
limite fixée et ce nombre d’étoiles nous obtenions pour 80 échantillons simulés
sans erreurs, une estimation de hz = 182 pc; c7hz = 43 pc.
Cela montre l’efficacité de la prise en compte des erreurs de la méthode
par maximum de vraisemblance.
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Nombre d'étoiles &Fisher &Sim &sim /&Fisher
500 48.2 58.4 1.21
1000 34.9 38.7 1.11
2000 24.5 31.3 1.27
Tab. 5.1 - Comparaisons des écarts-types (en pc) de hz calculés avec l’informa
tion de Fisher et avec des simulations
5.3 Précision de l’estimateur grâce à l’informa
tion de Fisher
De même qu’au chapitre précédent, la précision sur l’estimation de hz
peut être obtenue soit en effectuant un grand nombre de simulations soit en
calculant l’information de Fisher.
L’information de Fisher a été calculée et programmée clans le cas de la
première méthode, en prenant en compte les erreurs d'observation sur 1a, parallaxe
71"obs •
Nous avons obtenu les résultats suivants (cf tableau 5.1) avec des simu
lations effectuées sur 32 échantillons avec au départ :
hz = 200pc, M0 = 3.5m , (JM = 0.5m, mum = 9m
On obtient :
&Sim — 1.2 (Jfisher
où on a noté crsim et (JFisiier les écarts-types obtenus respectivement avec les
simulations et avec l’information de Fisher.
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Chapitre 6
Applications aux échantillons
réels
Après avoir décrit plusieurs méthodes statistiques permettant la déter
mination de l’échelle de hauteur hz du disque galactique et la hauteur du Soleil,
après avoir constaté que ces méthodes donnaient des résultats similaires, nous
allons à présent en appliquer une seule (la première) à notre échantillon d’étoiles
réelles “Hipparcos”.
6.1 Préliminaires
Comme on l’a dit dans les chapitres précédents, il faut nous assurer avant
d’appliquer notre programme de détermination de l’échelle de hauteur, que notre
échantillon ne comporte pas de points aberrants, en particulier que ce dernier est
bien représentatif des étoiles du disque mince.
On va ainsi éliminer toutes les étoiles “à grandes vitesses” (vitesses tan-
gentielles supérieures à 65 km/s). On rappelle également que toutes les étoiles
déficientes en métaux ont été supprimées (cf chapitre 2).
Un diagramme H-R (figure 6.1, premier diagramme) de toutes les étoiles
du survey nous indique que toutes les étoiles de notre échantillon n’appartiennent
pas à la séquence principale.
Notre objectif va donc être de tenter d’éliminer ces étoiles non naines.
On va procéder pour cela par itérations : on calculera 1a. magnitude abso
lue moyenne de notre ensemble d’étoiles, l’écart-type <jm correspondant, puis on
éliminera toutes les étoiles dont la magnitude absolue est inférieure à M — 3(Jm-
Ceci aura pour conséquence d’éliminer la queue de distribution de gauche dans
nos histogrammes des magnitudes absolues, et de rendre ces derniers moins asy
métriques, plus proches d’une distribution gaussienne (qu’on a utilisée comme
modèle dans nos méthodes).
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Afin de déterminer M0 et o>/ pour un groupe plus homogène d’étoiles,
nous allons diviser notre échantillon en sous-groupes. Notre échantillon d’étoiles F,
ne comportant pas de sous-type spectral ou de classe de luminosité pour toutes les
étoiles (la majorité des étoiles ont en fait une classe de luminosité indéterminée),
nous allons partager ce dernier en sous-groupes de B-V.
D’après l’histogramme des B — V donné au chapitre 2, on va sous-
échantillonner nos étoiles de la façon suivante :
- 0.30 < B-V < 0.35
- 0.35 < B-V < 0.40
- 0.40 < B-V < 0.50
- 0.50 < B-V < 0.60
Ce qui correspond à peu près au découpage par type spectral suivant :
- F0-F2
- F2-F3
- F4-F7
- F7.5-F9
La figure 6.1 montre le diagramme LIR des étoiles de notre échantillon
(censuré à la magnitude limite 7m) dont le B-V est compris entre 0.3 et 0.6.
L’histogramme voisin est celui des magnitudes absolues. Les deux graphes du
dessous montrent ce qu’on obtient après les itérations d’élimination des “points
aberrants”.
Les histogrammes des erreurs relatives — pour ces mêmes étoiles avant
et après itérations sont donnés dans la figure 6.2. Après itérations, on constate
qu’essentiellement les étoiles ayant un meilleur — (< 30%) sont conservées. A la
magnitude limite de 7m, 99% des étoiles ont un — < 15%. A la magnitude limite
de 7.9m, 93% des étoiles ont encore cette précision relative. Sur toutes les étoiles
du “survey”, 81% ont cette précision. Cette très bonne précision sur les parallaxes
observées indique que les résultats donnés par les méthodes avec et sans erreurs
ne seront pas significativement différents.
Dans le calcul des magnitudes absolues (via la loi de Pogson), on a
pris en compte l’absorption interstellaire Ay donnée par l’approximation Ay —
4.3E(b — y) quant cet excès avait pu être calculé (cf Chapitre 2), ou alors par
l’approximation Ay ex 0.7m/kpc .
Le détail des itérations pour chacun des sous-groupes est donné dans les
tables 6.1, 6.2, 6.3 et 6.4.
itérations N * M{nf M a
départ 232 -5.17 1.92 ±0.06 0.88
1 227 -0.72 2.00 ± 0.05 0.72
2 224 -0.15 2.03 ± 0.05 0.68
3 222 -0.01 2.05 ±0.04 0.65
4 222 0.09 2.05 ± 0.04 0.65
Tab. 6.1 - sous-groupe 0.30 < B-V < 0.35, limité à mum = 7m : 232 étoiles de
magnitudes absolues comprises entre — 5.17m et 3.57m
itérations N * MinJ M a
départ 280 -4.20 2.25 ± 0.05 0.86
1 271 -0.33 2.35 ± 0.04 0.68
2 270 0.29 2.36 ± 0.04 0.68
3 270 0.32 2.36 ± 0.04 0.68
Tab. 6.2 - sous-groupe 0.35 < B-V < 0-40, limité à mum = 7m : 280 étoiles de
magnitudes absolues comprises entre —4.20m et 3.58m;
On a utilisé pour le calcul des moyennes et écarts-types une routine cle
F. Arenou permettant une estimation par maximum de vraisemblance de ces
moyennes et écarts-types pondérés par les erreurs de mesure (Arenou, 1993, p.
59, 60).
La largeur de la séquence principale de notre échantillon d’étoiles ne
variant pas, quand on censure cet échantillon à la magnitude limite 7m, 7.9m ou
“censure survey”, on gardera les limites inférieures pour la magnitude absolue des
étoiles trouvées ici, dans toutes les applications suivantes.
La magnitude absolue moyenne donnée par ces itérations, n’est pas la
vraie magnitude absolue Mo de notre échantillon, dans 1a. mesure où elle n’est, pas
corrigée du biais de Malmquist. On rappelle que Malmquist dès 1936 (Malmquist,
1936) a montré que la magnitude absolue moyenne M d'un échantillon limité en
magnitude apparente n’est pas égale à M0. La différence entre ces deux valeurs
est dite “biais de Malmquist”. Dans le cas d’une densité uniforme on a:
M0 = M + 1.38<r h(6.1)
La méthode statistique utilisée permet de s’affranchir du biais de Malm
quist. Nous allons ainsi déterminer dans le paragraphe suivant les quatre para
mètres (M0,<tmA,Z@) de notre échantillon d’étoiles.
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itérations N * Minf M a
départ 554 -5.56 2.53 ±0.04 0.95
1 542 -0.31 2.62 ± 0.03 0.78
2 539 0.26 2.63 ± 0.03 0.76
3 538 0.34 2.64 ± 0.03 0.76
4 538 0.36 2.64 ± 0.03 0.76
Tab. 6.3 - sous-groupe 0.40 < B-V < 0.50, limité à mum = 7m : 554 étoiles de
magnitudes absolues comprises entre — 5.56m et 4.77m;
itérations N * MinJ M (T
départ 1011 -6.09 2.99 ± 0.03 1.00
1 980 -0.01 3.09 ± 0.03 0.88
2 969 0.45 3.13 ±0.03 0.84
3 964 0.60 3.14 ±0.03 0.83
4 962 0.64 3.14 ±0.03 0.82
5 960 0.67 3.15 ±0.03 0.82
6 960 0.69 3.15 ±0.03 0.82
Tab. 6.4 - sou.s-groupe 0.50 < B-V < 0.60, limité à mum = 7.9m ; 1011 étoiles
de magnitudes absolues comprises entre — 6.09m et 4.77m ;
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Paramètres survey: 749*
Mo 2.59 ±0.04
0.72±0.02
hz (en pc) 110 d= 9
Z© (en pc) 6±4
Coefficients de corrélation
C’m0-ctm 0.83
C'M0-hz 0.06
CMo-Zq 0.01
CaM-hz -0.12
CaM-ZQ 0.03
Chz-zQ -0.02
TaB. 6.5 - loi exponentielle: échantillon (a): 0.3 < B — V < 0.35
6.2 Détermination des 4 paramètres (Mo, (Jm-, hz, 2©)
avec la première méthode sans tenir compte
des erreurs sur la parallaxe observée
Comme annoncé précédemment, on va utiliser la première méthode dé
crite au chapitre 3, l’appliquer aux différents sous-échantillons (en B-V) formés,
avec une loi exponentielle puis une loi en sécante carrée (pour la représentation
de la distribution des hauteurs au-dessus du plan galactique).
Des simulations n’ayant pas été effectuées dans ce cas général de détermi
nation des quatre paramètres, on prendra comme barres d’erreurs celles provenant
de 1a. matrice (4,4) de variance-covariance (inverse de la matrice “information de
Fisher”). Dans les tableaux de résultats, les coefficients de corrélation sont indi
qués par les valeurs C( ).
Les résultats obtenus en appliquant aux différents sous-échantillons (type
“survey”) la première méthode avec une loi exponentielle sont donnés dans les
tables suivantes 6.5, 6.6, 6.7, 6.8:
Les résultats avec la loi en sécante carré (obtenus sur les sous-échantillons
en B-V et pour différentes censures en magnitude apparente) sont donnés dans
les tables 6.9, 6.10, 6.11, 6.12.
6.2.1 Commentaires sur les résultats
- Les estimations obtenues pour hz et Z@ via 1a, loi exponentielle ou 1a, loi
Paramètres survey: 1312*
Mo 2.91±0.03
&M 0.74±0.02
h2 (en pc) 154±13
Z© (en pc) 5±4
Coefficients de corrélation
(-'Mo—ctm 0.83
CM0—hz -0.02
BMo — Zo 0.03
C<jM-hz -0.23
C(jm-Zq 0.02
Chz-ZQ 0.05
Tab. 6.6 - loi exponentielle: échantillon (b): 0.35 < B — V < 0.40
Paramètres survey: 3614*
Mo 3.49±0.02
&M 0.79±0.01
hz (en pc) 186±13
ZQ (en pc) 4±3
Coefficients de corrélation
CM0-aM 0.83
CMo-hz -0.01
Cmq-Zq 0.02
C&M—hz -0.22
n
~Zq 0.01
Chz-ZQ 0.05
Tab. 6.7 - loi exponentielle : échantillon (c): 0.40 < B — V < 0.50
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Paramètres survey: 2035*
Mo 4.07±0.03
VM 0.86±0.01
hz (en pc) 176±18
Z© (en pc) 13±4
Coefficients de corrélation
0.84
C'Mo-hz -0.05
Cmo—Zq 0.02
CaM~hz -0.26
Cctm-Zq -0.03
Chz-zQ 0.14
Tab. 6.8 - loi exponentielle: échantillon (d): 0.5 < B — V < 0.6
Paramètres survey: 749* miim = 7.9m : 514*
Mo 2.59±0.05 2.70±0.05
0.72±0.02 0.75±0.02
hz (en pc) 129±6 177±25
ZQ (en pc) 9±4 2±12
Coefficients de corrélation
CMq ~am 0.83 0.65
CM0—hz -0.11 -0.18
CMq — Zq 0.12 0.25
CcrM-hz -0.36 -0.59
C*m-Zq 0.15 0.30
Chz-ZQ 0.21 0.05
Tab. 6.9 - loi en sécante carré: échantillon (a): 0.3 < B — V < 0.35
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Paramètres survey: 1312* miim = 7.9m : 770* m,im= 7ra : 270*
Mo 2.91±0.04 2.94±0.04 3.01±0.06
&M 0.75±0.02 0.72±0.02 0.71±0.02
hz (en pc) 159±7 187±31 151±63
ZQ (en pc) 4±5 4±11 5±20
Coefficients de corrélation
Cm0-pm 0.84 0.62 0.62
CM0 — hz -0.09 -0.15 -0.03
éhMo — Zq 0.14 0.27 0.24
C<jM-hz -0.38 -0.58 -0.49
Com-Zq 0.13 0.24 0.18
Chz~zQ 0.21 0.12 0.36
Tab. 6.10 - loi en sécante carré: échantillon (b) 0.35 < B — V < 0.40
Paramètres survey: 3614* miim = 7.9 : 1778* mlim = 7m : 538*
Mo 3.49±0.06 3.50±0.03 3.46±0.06
VM 0.80±0.01 0.79±0.01 0.79±0.02
hz (en pc) 170±6 182±23 143±37
Zq (en pc) 5±3 9±8 26±15
Coefficients de corrélation
Cmo—&m 0.86 0.63 0.78
CM0—hz 0.03 -0.03 0.48
C Mo~ Zq 0.09 0.33 0.67
CaM-hz -0.27 -0.47 0.30
CaM-ZQ 0.09 0.28 0.69
Chz-zQ 0.23 0.18 0.60
Tab. 6.11 - loi en sécante carré: échantillon (c) 0.40 < B — V < 0.50
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Paramètres survey: 2035* mum = 7.9m : 960*
Mo 4.08±0.05 4.13±0.04
&M 0.87±0.02 0.87±0.01
hz (en pc) 158±9 175±37
ZQ (en pc) 10±4 4±12
Coefficients de corrélation
CMq—ctm 0.89 0.60
CM0 —h z 0.05 -0.06
Cm0—Zo 0.09 0.25
CaM-hz -0.23 -0.55
C 0.09 0.24
Gh z —Zq 0.23 0.11
Tab. 6.12 - loi en sécante carré: échantillon (d): 0.5 < B — V < 0.6
sécante carré, pour l’échantillon censuré par le “survey” coïncident dans les
barres d’erreurs. Ceci est vérifié en général pour tous les sous-groupes en
B-V .
- Cette estimation (mise à part dans le premier sous-groupe (B-V entre 0.3
et 0.35, où elle apparaît sous-evaluée), ne semble pas varier d’un groupe à
l’autre (pour les B — V croissants) (cf figure 6.3).
- La plus petite valeur de hz pour le groupe “survey” avec B-V entre 0.3 et
0.35, pourrait s’expliquer par un effet d’incomplétude de cet échantillon à
la magnitude limite du “survey” qui vaut :
mum = 7.9 + 1.1 sin(6)
En effet en limitant ce même échantillon à la magnitude limite 7.9, on
retrouve une valeur de l’échelle de hauteur du même ordre de grandeur que
celle des autres cas. En outre, le rapport du nombre d’étoiles de l’échantillon
limité à la magnitude 7.9"1 à l’échantillon “survey” est plus faible que celui
obtenu pour les autres sous-groupes en B-V.
- Pour tous les autres cas, on constate que les estimations de hz données
d’une part avec l’échantillon “survey”, d’autre part avec le même échantillon
censuré à une magnitude plus brillante sont tout à fait cohérentes dans les
barres d’erreurs. Ceci prouve que la méthode utilisée permet bien de tenir
compte des différentes censures en magnitude apparente.
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- Les barres d’erreurs sur l’échelle de hauteur obtenues via le “survey” sont
inférieures à celles données pour les échantillons censurés à une magnitude
plus brillante. Ceci vient d’une part du nombre d’étoiles observées (supérieur
avec le “survey”), d’autre part de la magnitude limite plus faible (l’échan
tillon va plus loin en distance et on contraint mieux l’échelle de hauteur).
Rappelons cependant que toutes les barres d’erreurs données dans ce cha
pitre représentent les valeurs théoriques minimales de l’écart-type {cfFisher
donnée par l’inégalité de Cramer-Rao). Le facteur correctif de 1.1 ou 1.2
trouvé pour les méthodes respectivement avec ou sans erreurs d’observation
(par les simulations décrites dans les chapitres 4 et 5), n’a pas été utilisé
dans l’estimation de l’erreur de Y échelle de hauteur. N’ayant en effet pas
fait de simulations avec détermination des 4 paramètres, nous n’avons pas
ce facteur correctif pour les erreurs sur Mo, <Jm et Zq. Il en est de même
en ce qui concerne l’échelle de hauteur hz déterminée à partir du “survey”
(aucune simulation de type “survey” n’a, été effectuée). Pour ce dernier cas,
un calcul simple faisant intervenir le nombre d’étoiles supplémentaires et la
magnitude limite plus faible montre que l’erreur sur l’échelle de hauteur est
sous-estimée d’un facteur inférieur ou égal à 2.
- Les déterminations de Mo et <tm sont assez stables, pour un sous-groupe
en B-V donné, quand on passe d’une magnitude limite à l’autre. Ces dé
terminations sont compatibles avec celles de la calibration des magnitudes
absolues par type spectral de Schmidt-Kaler (1982).
Quant à la détermination de la hauteur du Soleil, toutes les estimations
obtenues avec le “survey” fournissent une valeur inférieure à 10 pc (avec
une barre d’erreur de 5 pc (maximum); (de même pour cette détermination
avec les échantillons limités à 7.9m, mais avec une barre d’erreur plus grande
(10 pc environ)).
Enfin en ce qui concerne les différents coefficients de corrélation, les plus
importants apparaissent entre M0 et <tm, ce qui est lié à la forme de la
distribution des magnitudes absolues. On constate également que cfm et hz
sont anti-corrélées : en effet ces deux paramètres jouent un rôle de facteur
d’échelle intervenant dans le produit des deux exponentielles liées à 1a, dis
tribution gaussienne des magnitudes autour de M0 et la distribution des
hauteurs Z.
En ce qui concerne les déterminations avec la, loi exponentielle, nous
n’avons reporté que les résultats provenant de l’échantillon “survey” pour les
différents sous-groupes en B-V. Les résultats obtenus en effet avec une censure en
magnitude limite plus brillante donnaient des résultats avec une barre d’erreur
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Couleur yv* M0 ®M hz (en pc) Z© (en pc)
0.30 < B — V < 0.35 749 2.59 0.58±0.01 1194=4 9±9
0.35 < B - V < 0.40 1312 2.91 0.894=0.03 158±6 54=10
0.40 <B-V< 0.50 3614 3.49 0.634=0.01 1674=6 74=7
0.50 < B — V < 0.60 2035 4.08 0.664=0.01 17 0 =t 11 23±12
de l’ordre de 100 pc (voire supérieure); ceci indique que la loi exponentielle est
moins bien adaptée pour représenter nos données que la loi en sécante carré.
Pour avoir trouvé que :
les échelles de hauteur obtenues avec la loi exponentielle et la loi en sécante
carré sont voisines,
- les résultats obtenus avec la loi en sécante carré sont mieux déterminés
(maxima trouvés dans quasiment tous les cas, et avec une barre d’erreur
très nettement inférieure à 100 pc),
et sachant que la loi exponentielle conduit à une force gravitationnelle I\z indé
pendante de la hauteur au-dessus du plan galactique, ce qui n’est pas très réaliste,
nous avons dans la suite du chapitre seulement considéré la loi en sécante carrée
pour représenter 1a. distribution des hauteurs au-dessus du plan galactique.
6.3 Détermination des 3 paramètres (<JM,hz, ZQ)
avec la première méthode en tenant compte
des erreurs sur la parallaxe observée
Nous allons maintenant appliquer notre méthode statistique tenant compte
des erreurs d’observation sur la parallaxe observée. Nous ne ferons ceci qu’avec
la loi en sécante carré (comme annoncé précédemment). Les déterminations déjà
effectuées ont montré que 1a. magnitude absolue M0 de chaque échantillon était
stable et bien estimée. Par ailleurs, le nouveau programme tenant compte des
erreurs de mesures conduit à un temps de calcul fort important (une intégrale
double et une intégrale simple à, calculer pour chaque étoile). Nous nous conten
terons donc de l’estimation des trois paramètres (ctm, hz, Zq).
Les résultats obtenus sur l’échantillon “survey” sont reportés dans la
table 6.13.
On remarque que la. détermination de l’échelle de hauteur n’est pas fon
damentalement différente entre cette nouvelle estimation et la précédente. La
prise en compte des erreurs sur la parallaxe, pour ces échantillons pour lesquels
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Couleur C<7M-hz Ccjm-Zq Chz-ZQ
0.3 < B-V < 0.35 -0.05 0.15 0.05
0.35 < B-V < 0.40 0.03 0.32 0.08
0.40 < B-V < 0.50 0.05 0.30 0.13
0.50 < B-V < 0.60 0.07 0.36 0.45
Tab. 6.13 - loi en sécante carrée; méthode tenant compte des erreurs de mesure
sur la parallaxe: on prend le M0 précédemment déterminé
plus de 80% des étoiles ont un ^ < 15%, ne change pas de façon significative
l’estimation de hz et Z©. Il devrait en être de même pour les échantillons censurés
à une magnitude limite plus brillante (et qui ont donc un plus gros pourcentage
encore d’étoiles ayant de “bonnes parallaxes”).
En ne considérant pas le groupe en B-V entre 0.3 et 0.35 (qui comme on
l’a dit dans la section précédente, donne très probablement une échelle de hauteur
plus petite qu’elle ne l’est) l’estimation de hz donne une moyenne pondérée par
les erreurs de 163 ± Apc. Cette moyenne pondérée vaut 165 ± 7pc en considérant
que l’erreur sur l’échelle de hauteur “survey” est sous-estimée d’un facteur 2.
La détermination de la hauteur du Soleil semble plus contrastée (barres
d’erreurs plus élevées et une valeur trouvée nettement supérieure aux 10 pc qui
semblaient notre limite avec les résultats précédents). Ceci nous amène à donner
une estimation de la hauteur du Soleil ou 9 ± Apc (moyenne pondérée par les
erreurs).
Cette estimation bien que légèrement inférieure à celle habituellement
donnée est tout à fait compatible avec les estimations de par exemple Pandey et
Mahra (1987) basée sur les poussières interstellaires (10±4pc), ou Brand et Blitz
(1993) (13 ±7pc trouvée à partir des nuages moléculaires locaux)...
6.4 Relation âge-dispersion de vitesses
La dispersion des vitesses des étoiles proches est connue pour augmenter
avec leur âge. Le chauffage du disque peut être le résultat des interactions des
étoiles avec ses bras spiraux (Wielen 1977), des nuages de gaz massifs (Lacey
1984) et peut-être même des trous noirs massifs du halo galactique (Lacey et
Ostriker 1985).
Disposant de déterminations d’âges (cf Chapitre 2) pour une partie de
nos étoiles, ainsi que des données (//,a, ty, tt), il a été possible de calculer les
composantes (U,V,W) de vitesses (mesurées par rapport au Soleil, respective
ment vers le centre galactique, dans la direction de la rotation galactique, enfin
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log(âge) (avec les âges en années) cjzz (en km/s) V*
9.0—9.1 8.84=0.4 120
9.1—9.2 9.1±0.2 188
9.2—9.3 9.8±0.2 237
9.3—9.5 11.54=1.0 340
Tab. 6.14 - tables de la dispersion de vitesses W en fonction de l’âge
perpendiculairement au plan galactique)1 de nos étoiles, et donc de tracer pour
nos étoiles le graphique des W en fonction des log(âge) dans la figure 6.4.
Ce graphique comportant des âges essentiellement distribués entre 0.8 et
4 milliards d’années, montre une augmentation de 1a, dispersion des vitesses W
avec les âges.
Nous avons calculé la dispersion azz de la composante W pour différentes
tranches d’âge. Cette dispersion varie de 8.8 ± 0.4 km/s pour des étoiles dont le
log(âge) est compris entre 9 et 9.1 à 11.5 4= 0.9 km/s pour des étoiles entre 2 et
3.2 milliards d’années (cf table 6.14).
La figure 6.5 montre la distribution des âges (quand ceux-ci étaient dis
ponibles) pour les différents sous-échantillons en B-V formés. L’âge moyen des
étoiles augmente avec les différents sous-groupes en B-V croissant considérés. Ces
âges moyens par groupes B-V ont été calculés et seront reportés dans la table
6.15.
6.5 Estimation de la densité locale de matière
Ayant estimé l’échelle de hauteur pour chacun des sous-échantillons en
B-V utilisés, ayant calculé l'âge moyen des étoiles dans chacun de ces groupes,
pouvant affecter (cf table 6.14) à chaque tranche d'âge, une dispersion des vitesses
azzi on dispose à présent de toutes les données nécessaires à la détermination de
la densité locale de matière du disque galactique.
En effet (cf chapitre 1) dans l’approximation d’une population isotherme,
en négligeant le gradient de œ2Rz =< vRvz >, et dans le cas où
v{Z) ~ sech2(Z/hz) (6.2)
1. on a utilisé pour ce calcul un programme de L. Meillon (1996), permettant de calculer à
partir des données (q,S,7t, pa, ps, et coefficients de corrélation), les paramètres (/, b, U, V, W),
leurs erreurs et les différents coefficients de corrélation.
(6.3)
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on a:
I<z
cl'ip(Z)
dZ
9 ^zz %ta.nh( — )
hr
soit par l’équation de Poisson:
dKz
dZ
-4trGp(Z)
, *1 1 1
hz cosh2(~) hz
(6.4)
soit pour Z = 0, une densité locale de matière du disque égale à:
pW =
i
2 VG (6.5)
Les résultats obtenus avec l’échelle de hauteur donnée par la méthode
tenant compte des erreurs de mesures sur la parallaxe pour l’échantillon “survey”,
sont regroupés dans la table 6.15. On y a également indiqué le log(âge) moyen
correspondant et la dispersion des vitesses.
Comme nous pensons que 1a. première valeur de hz est sous-estimée,
les résultats suivants donnent une estimation de la densité locale du disque de
0.12 ± 0.01 M©/pc3, 0.13 ± 0.01 M©/pc3, 0.17 ± 0.05 M©/pc3. Finalement une
moyenne pondérée faite sur ces résultats (ainsi que ceux donnés avec l’échantillon
limités à 7.9m, cf dernière table) donnent une estimation de la densité de locale de
matière de 0.12 ± 0.01 M©/pc3. Cette moyenne pondérée vaut 0.11 ± 0.01 M©/pc3
en considérant que l’erreur sur l’échelle de hauteur “survey” est sous-estimée d’un
facteur 2 et que celle obtenue pour les échantillons limités à 7.9m est sous-estimée
d’un facteur 1.1. Tous les résultats trouvés sont cohérents. Ils sont compatibles
avec ceux de Bienaymé, Robin, Crézé (1987) obtenus sur différents comptages
d’étoiles (densité comprise entre 0.09 et 0.12 M©/pc3). L’estimation actuelle de
1a. masse observée étant de 0.10 M©/pc3, (Kuijken et Gilmore 1989) ceci réduit
fortement la. quantité de masse cachée annoncée par Bahcall (1984) (près de 50
% de la masse du disque invisible) et rejoint les résultats de Bienaymé, Robin,
Crézé (1987) qui estiment que la masse manquante, s’il y en a une, ne peut pas
dépasser 0.03 M©/pc3.
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B-V iV* hz (en pc) log (âge) crzz (en km/s) p(0) (en Mq/pc3)
0.30—0.35 749 119±4 9.05 ±0.05 8.8 ±0.4 0.20±0.03
0.35—0.40 1312 158±6 9.14±0.05 9.1 ±0.2 0.12±0.01
OiOOOTO 3614 167±6 9.28±0.08 9.8±0.2 0.13±0.01
0.50—0.60 2035 170T11 9.41±0.09 11.5± 1.0 0.17±0.05
Tab. 6.15 - Détermination de la densité locale de matière avec l’échantillon
Usurvey”; les âges sont donnés en années
B-V yv* hz (en pc) log (âge) (jzz (en km/s) p(0) (en Mq/pc3)
0.30—0.35 514 177±25 9.05 ±0.05 8.8 ±0.4 0.09±0.03
0.35—0.40 770 187±31 9.14±0.05 9.1 ±0.2 0.09±0.03
0.40—0.50 1778 182±23 9.28±0.08 9.8±0.2 0.11±0.03
0.50—0.60 960 175±37 9.41±0.09 11.5±1.0 0.16±0.09
Tab. 6.16 - Détermination de la densité locale de matière avec l’échantillon limité
à 7.9m (donc sans tenir compte des erreurs sur la parallaxe); les âges sont donnés
en années
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mlim =7 1359 * ayant B-V compris entre 0.3 et 0.6
FiG. 6.1 - Diagrammes HR et histogrammes des magnitudes absolues avant et
après les itérations sur la magnitude absolue
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Histogrammes des on / n
avant itérations
apres itérations
oJk
FiG. 6.2 - Histogrammes des erreurs relatives sur la parallaxe avant et après
itérations sur la magnitude absolue
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FiG. 6.3 - Estimations des échelles de hauteur pour chaque groupe en B — V
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FiG. 6.4 - Diagramme log(â.ge)- W; (les âges sont exprimés en années)
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FiG. 6.5 - Histogrammes des log(âge) (avec les âges exprimés en années) pour
les différents sous-échantillons en B-V utilisés
Conclusion
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Afin d’apporter une contribution au vaste problème de la détermination
de la densité locale de matière, nous nous sommes attachés à développer plu
sieurs méthodes statistiques par maximum de vraisemblance. Ces méthodes ont
pour objet la détermination entre autres de l'échelle de hauteur des échantillons
témoins, et la hauteur du Soleil.
Ces méthodes statistiques tiennent compte de la censure en magnitude
apparente limite, affectant tout échantillon d’étoiles observées.
Elles permettent également de tenir compte des erreurs de mesure sur
les observables. Nous nous sommes en particulier intéressés à celles affectant les
parallaxes. Ces méthodes peuvent aisément être modifiées et adaptées, afin que
d’autres censures portant sur les positions des étoiles par exemple (plan méridien,
directions privilégiées) puissent être considérées.
Les trois méthodes décrites ont été testées à l’aide de simulations. Celles-
ci ont montré l’influence des paramètres (magnitude absolue de l’échantillon Mo,
écart-type o>/, nombre d’étoiles, magnitude limite de censure) quant à la déter
mination de l’échelle de hauteur hz.
Les trois méthodes donnant par ces simulations des résultats très sem
blables, nous avons choisi la première pour l’appliquer aux échantillons. Celle-ci
nécessite pour entrée les différentes valeurs (tt, m, /, b) observées pour chaque étoile
et fournit en sortie les estimations par maximum de vraisemblance des paramètres
(Mo, (7m-, hz, Zq) de l’échantillon. Remarquons qu’elle peut également servir à ca
librer la magnitude absolue d’un échantillon homogène (en type spectral, classe
de luminosité, etc ...) d’étoiles.
Cette méthode a été appliquée aux données Hipparcos (échantillon d’étoiles
F, dont nous avons soigneusement éliminé les étoiles des populations différentes
de celle du disque mince). Pour cet échantillon d’étoiles, dont les âges sont es
sentiellement compris entre 1 et 4 milliards d’années, nous trouvons en moyenne
une échelle de hauteur de 165 ± 7 pc.
une estimation de la hauteur du Soleil de 9 =t Apc a également été ob
tenue, compatible avec les déterminations de Brand et Blitz (1993) basées sur
un échantillon de nuages moléculaires locaux (13 ± 7 pc) ou celles de Pa.ndey et
Mahra (1987) (10 ±4pc à partir de la distribution de la matière interstellaire).
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Les valeurs combinées de Léchelle de hauteur estimée, et de la dispersion
des vitesses azz correspondant à l’âge moyen de l’échantillon considéré, fournissent
une estimation de la densité locale de matière de 0.11 — 0.12 MQ/pc3 (±0.01). La
densité locale de matière observée est de 0.10 M0/pc3 (Kuijken et Gilmore, 1989).
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